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We　studied　the　mechanism　of　the　magnetic　energy　release　in　the　magnetosphere　of　s七rongly
magne七ized　neu七ron　star（magnetars）to　explain　giant　fiares　observed　in　soft　ga皿ma－ray
repeaters（SGRs）．　Sillce　the　magnetic且eld　strength　should　be　as　l孕rge　as　1015　Gauss
to　supply　the　energy　of　SGR　gian七flares（1047　erg），　we　should　deaユwith　the　relativistic
plasma　in　which　the　magnetic　energy　density　exceeds　that　of　the　rest　mass．　As　the　model
of　observed　flares　i－magne七ars，　we　adopt　a　model　that　a　magnetic　energy　is　released　in
expanding　magnetic　loops．　The　m乱gnetic　loops　emerging　at　the　surface　of　the　magnetar
expand　relativi8tically　when　they　are　twisted　by　crustal皿otions　at　their　footpoints．　Inside
the　nlagnetic　loops，　a　current　sheet　is　created．　Magnetic　reconnections　taking　place　inside
the　current　sheet　can　be　responsible　for　the　observed　flares　i1ユmagnetars．　In　this　thesis，　we
studied　the　dynamics　of　the　relativistically　expanding　magnetic　loops　and　the　magnetic
reconnection　inside　such　loops，
　　　For　the　purp　ose　of　understanding　the　dynamics　of　the　expanding　magnetic　loops，　we
obtained　self－similar　solutions　of　relativistically　expanding　magnetic　loops．　We　neglect
stellar　rotatioエl　and　assume　aXisymmetry　and　a　purely　radia1　flow．　As　the　magne七ic　loops
expand，　the　initial　dipole　magnetic　field　is　stretched　into　the　radial　direction．　Inside　the
magnetic　loops，　shell　structures　appear　behind　the　loop七〇p．　Pressure　and　density　pulses
appear　in　the　shell．　Their　am　plitudes　are　larger　for　a　thinner　shell．　When　the　expan8ioll
speed　apProaches　the　light　speed，　the　displacement　current　reduces　the　toroidal　current
and皿odifies　the　distribution　of　the　plasma　lift　ed　up　from　the　centraユstar．　A　current
sheet　is　formed　inside　the　magnetic　loops．
　　　Next，　we　extended　the　Sweet－Parker　model　of　magnetic　reconnections　fbr　relativistic
plasma　to　study　the　magnetie　energy　release　in　the　current　sheet．　The　magne七ie　fields　are
assumed　to　reconnect　steadily　in　a　small　thin　recta皿gular　dissipation　region．　Applying
the　conservation　laws　of　mass　a皿d　energy　to　the　dissipation　region，　we　obtain　the　relation
between　the　inflow　and　outflow．　The　model　takes　account　of　the　pressure　gradient　betrrKreen
the　diffusion　and　outflow　regions　as　well　as　increase　in　the　inertia　due　to　the　therma1
．－
energy．　Fbr　a　fixed　inflow　velocity，　the　outflow　velocity　is　faster　when　the　ratio　of　the
Poynting　to　kinetic　fluxes　of　the　in．flow（σi）is　larger．　The　outflow　velocity　approaches
to　the　saturation　value　in　the　limi七〇f　Iargeσi　owing　to　the　increase　in　the　inertia．　The
satura七ed　velocity　is　reciprocal　to　square　root　of　the　in且ow　velocity．　When　the　inflow
speed　is　slow　and　the　Poynting舳x　is　dominant，　the　outflow　can　be　rela七ivistic．　Our
model　reproduces七he　classical　Sweet－Parker　model　when　the　magnetic　energ　y　density　is
much　smaller　than　that　of　the　rest　mass．　The　ou七flow　velocity　depends　also　on　the　aspect
ratio　of　the　diffusion　region，　which　is　a　free　paramete：in　our　model　as　well　as　in　the
Sweet－Parker　model．
　　　We　perfbrmed　2－dimensional　Particle－ln－Cell（PIC）simulations　of　the　magnetic　re－
co皿nection　to　de七ermine　the　reconnection　rate　f6r　the　relativistic　magnetic　reconnection，
which　cannot　be　determined　by　MHD　analysis．　We　assumed　the　collisionless　pair　plasma
and　ignored　the　radiative　processes．　The　results　show　that　the　ou七flow　increases　withσi
whenσi＜1．
　　　In　the　limit　of　largeσ董，　the　ou七且ow　velocity　co且verges　to　the　saturation　value，　which
is　only　mildly　relativistic（Lorentz　factor～2）．　We　fbund　that　the　plasma　heating　rate
is　so　large七ha七the　out且ow　cannot　be　ultra－relativistic．　On　the　other　hand，　the　thermal
enthalpy　linearly　increases　withσi　without　saturation．　These　results　are　consistent　with
those　based　on　the　MHD　analysis．　We　conclude　that　the　outfiow　velocity　from　the　mag－
netic　reconnection　region　is　only　mildly　relativistic　because七he　thermal　energy　mainly
contributes　to　the　plasma　inertia．
　　　PIC　simulations　of　relativistie　magnetic　reconnection　produced　nonthermal　particles
accelera七ed　in　the　reconnection　region．　We　also　carried　out　PIC　simulations　of　the　for－
mation　of　the　current　sheets　by　applying　shear　motions　at　the　foo七points　of　the　magnetic
loops．　As　the　magnetic　loops　expand，　Weibel　instability　grows　ahead　of七he　magnetic
loops．　We　fbund　that　magnetie　reco皿ection　taking　place　in　the　expanding　magnetic
loops　produce　non七hermal　particles　with　maXimum　energy～3MeV．
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Chapter　1
Introduction
1．1 Introduction　to　Magnetar　Flares
On　December　27，2004，　solar　system　was　exposed　to　an　intense　gamma　ray　flux（～
10・・g・－1cm國2）we’d　neve・expe・i・nced（M・・egh・七ti・t　al，2005；Palme・et　a1．2005）．
Because　of　the　intense　gamma－ray且ux，　almost　all　the　gamma－ray　detectors　aboard　the
sa七ellites　were　saturated．　The　gamma－ray　detector　aboard　GEOTAIL　spacecrafむ，　which
was　Iaunched　with　the　aim　of　studying　the　structure　and　dynamics　of　the　earth’s　Inag－
netosphere，　was　not　saturated　because　of　its　low　energy　sensitivity．　The　initiaユspike　of
the　outburst　was　lasted　fbr　Tdttr～α2　sec　with　energies～1047　erg（Terasawa　et　aL　2005）
fbllowed　by　a　Iong　pulsating　tai1（Palmer　e七aL　2005）．　The　Russian　spacecraft　Coronas－
Falso　observed　the且are　without　saturation（Mazets　et　aL　2005）．　When　the　outburst
happen．ed，　the　spacecraft　was　occulted　by　the　Earth．　Nevertheless，　th、e　de七ector　could
observe　the　outburst　by　observing　the　gamma－rays　scattered　by　the　Moon．　It　was　the
fir呂t　ol〕servation　of　a　cosmic　gamma－ray　flare　re且ected　from　a　celestial　body，　The　outburst
is　believed　to　be　produced　by　a　strongly　magnetized　neutroll　star　called　Sof七Gamma－ray
Repeaters（SGRs）．
　　　The　outburs七from　soft　gamma－ray　repeaters　was丘rst　observed　on　January　7，1979．
It　was　originally　classified　as　Gamma－Ray　Burst8（GRBs）with　a　short　duration　and　a
sof七spectrum（Mazets＆Golenetskii　1981）．　This　identification　was　drastically　changed
soon．　On　March　5，1979，　a　more　energetic　SGR　burst　was　recorded　from　the　same　object
SGR　1806－20．　This　extraordinary　burst　began　with　the　bright　spike　with　the　lu．minosity
peaking　at～1045　erg　s－1，　fbllowed　by　a　long　puユsating　tail　with　8　s　period　whose　flux
decayed　exponentially（Golenetskii　et　a1．1984）．　These　mu1七iple　bursts　clearly　showed　that
the　SGR£are　completely　different　from　the　GRBs　since　GRBs　occur　only　once　when　a
1
2 CHAPTERヱ。　INTROD　UCTION
Figure　1．1：Locations　of　four　kno“・n　SGR　candidates。　Three　of　them　are　located　in　the
plane　of　the　Milky　Way　and　one（SGR　O526－66）in　the　Large玉’lagellanic　Cloud（lmage
Credit：Rob　Duncan）
Inassive　star　collapses（see　Campana　et　aL　2006，　for　details　of　the　relation　between　the
GRBs　and　Supemova）．　For　about　30　years　from　the　first　detect、ion，　Inany　bursts　have
been　observed　from　the　same　SGRs．
　　　From　a　phenomenological　point　of　viewりthe　bursts　are　classified　i1）to　three　types．
●short　bursts　These　are　the　Inost　common，　short　durations（～0．1－0．2　sec），1ess
　　energetic　SGR　flares，　the　therlnal　spectrum，　and　the　peak　luminosity　of～1041－
　　1042erg　s－1．　This　lumillosity　is　above　the　Eddingt・on　lumillosity　for　the　standard
　　neutron　star，五E～1038　erg　s－1．　These　bursts　are　observed　both　in　a　single　and
　　nlultiple　events．
●intermediate　bursts　This　type　of　bursts　are　intermediate　ill　the　luminosity（～
　　1041－1043erg　s－1）and　duratio11（～1－60　sec）betweell　the　short　bursts　and　giallt
　　flares．
●giant　flares　Tllis　is　the　most　ellergetic　evellt　i1コSGR　Hares．　They　have　duratiolls
　　with　a　few　hundred　seconds　alld　lumillosity　of～1044－10－17　erg　s－1．　The　int・ense
　　spike　is　fbllowed　by　a　soft　pulsating　tail　lasting　hulldreds　of　secollds・
Besides　tlle　three　types　of　outbursts，　persistellt　X－ray　emissions　from　the　SGRs　are
3 ヱ．1．工NTRODUCTION　TO　MA（｝NETAR　FLARES
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2001）．
bursts　in　SGR　l900十14　and　SGR1806－20（G6営廿§et　al．
observed　with　luminosity～1034－1036　ergs－1（Murakami　et　al．1994；Rothschild　et　al．
1994；Vasisht　et　aL　1994）．　In　the　persistent　emission，　the　X－ray　pulse　pro且1e　typically
has　two　ma）cima　per　eycle．　The　pulse　profile　can　be　fitted　by　a　simple　sinusoidaユ魚nction
with　period　P～5－12　sec（see　Fig．1．16，　fbr　the　light　curve　of　the　persistent　emission）．
The　period　of　the　X－ray　pulse　is　considered　to　be　the　rotation　period　of　the　central　st　am．
　　　Four　SGRs　are　foulld　so　far，　three　of　which　are　in　our　Ga工axy（SGR　18060－20，　SGR
1900十14，SGR　1627－41）and　one　in　the　Large　Magellanic　Cloud（SGR　O526－66）．　Fig．1．1
shows　the　location　of　the　four　known　SGRs．　Recently　a　new　sof七gamm＆－ray　repeater
SGR　O501十4516（Dθnisenko　2008；Palmer＆Bartllelmy　2008；Wbods　et　aユ．2008；15rael
et　al．2008）triggered　fbur　short　bursts．　Another　new　candidate　SGR　1550－5418　is　also
discovered（Krim王n　et　al．2008；Rea　et　al．2008a；von　Kienlin＆Briggs　2008；Rea　et　al．
2008b）．
1．1．1 The　Properties　of七he　Short　Bursts
Short　bursもs　a・re　the皿ost　common　bursts丘om　SGRs．　Their　proper七ies　do　not　vary
between　different　sources（Aptekar　et　aL　2001；G6営｛i§et　aL　2001）．　The　bursts　typically
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Figure　1．3：Distribution　of　the　duration　f士om　the　four　SGRs　by　the　Konus　detectors
between　1978　and　2000（Aptekar　et　aユ．2001）．
show　a　rapid　rise　and　a　slower　decay，　which　lasts≦100　msec．　Fig．1．2　shows　the　light
curve　of　the　typical　short　bursts（G6営廿§et　al．2001）．　A　number　of　bursts　have　multiple
peaks（middle　plots　in　Fig．1．2）．　G6営廿§et　al．（2001）showed　that　intervaユs　between　peaks
have　a　broad　distribution，　which　suggests　that　each　burst　does　not　have　a　correlation，
and　can　be　represented　as　the　superposition　of　single　bursts・
　　　Although　a　number　of　broad－band　spectroscopic　studies　of　the　short　bursts　were　per－
formed　by　many　groups，　its　spectral　model　is　still　under　discussions．　Aptekar　et　aユ．（2001）
fbund　that　the　spectra　can　be　well　fitted　by　an　optically－thin　thermal　bremsstrahhmg
（OTTB）with　characteristic　temperature　ranging　from　20　to　40　keV　above　15－20　keV．
Feroci　et　a1．（2004）analyzed　1．5－100　keV　BeppoSAX　spectral　properties　from　SGR
1900十14．They　confirmed　that　the　OTTB　model　provides　acceptable　spectral　fit　fbr　en－
ergies　higher　than　15　keV，　but　it　overestimates　the　flux　at　lower　energies．　Instead，　they
proposed　the　two　component　blackbody　model　or　a　cutoff　power－low　model　as　the　more
suitable　spectral　fitting　model．　Nakagawa　et　al．（2007）perfbrmed　cumulative　analysis
of　50　bursts　detected　by　HETE－2　f士om　SGR　1900十14．　They　concluded　that　the　spectra
」
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Figure　1．4：Time　hi5tories　of　four　intermediate　bursts　for　SGR　1900十14（lefむtop，　right
top）SGR　O526－66（Ieft　bottom）and　SGR　1627－41（right　bottom）（Woods＆Thompson
2006）．
from　short　bursts　are　well　fitted　by　two　blackbody　mode1　with　temperatures　Ti～4keV
and　Th～11　keV．　These　tempera七ures　do　not　seem　to　depend　on　the　bu．rst　intensity．
　　　Fig．1．3　shows　the　distril〕ution　of　the　duration　of　bursts　in　four　known　SGRs（Aptekaar
et　aL　2001）．　Note　that　the　burst　duration　has　a　narrow　dis七ribution．　Average　duration
for　SGR　O526－66，　SGR　l900十14，　SGR　1806－20，　a皿d　SGR　1627－41　aエe　O．58　sec，0．4　sec，
0．24sec，　and　O26　sec，　Tespectively．　The　coincidence　of　the　duration　betweeエ1　each　SGR
burst　suggests　that　each　burst　has　the　same　typical　size　and　the　same　mechanism．
1．1．2 The　Properties　of　the　Intermediate　Bursts
The　in七ermedia七e　flares　are　intermediate　in　the　luminosity　and　the　duration　between　the
short　burst　a皿d　the　giant且ares．　They　are　commonly　observed　in　a　few　days　or　a　few　weeks
after　the　giant　flares．　This　fact　suggests　that　they　represents　the　residual　energy　release
of　the　giant且are．　Fig、1．4　shows七he　time　histories　of　fbur　intermediate　bursts．　Their
energy　range　is　1041－－1043（Ω／4π）erg，　whereΩis　the　opening　angle．　Their　durations　are
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Figure　1．5：Time　history　of　the　photon　counts　during　600　ms　of　the　giant且are　from　SGR
1806－20（Terasawa　et　al．2005）．
typically　a　few　seconds，　but　sometimes　burst　continues　fbr　several　tens　of　seconds，　Ionger
than　the　rotation　period　of　the　central　star（see§1．2．1）．
　　　The　spectra　of　the　intermediate　bursts　are　similar　to　those　of　the　short　bursts（01ive
et　al．2004）．　The　OTTB　model　overestimates　the　low　energy（＜15　keV）flux．　The
broadba　nd　spectra　in　the　range　7－100　keV　can　be　fitted　by　two　component　blackbody
model　with　temperatures　Tt＝4．3　keV　and　Th＝9．8　keV．　These　properties　aエe　aユmost
common　with　those　of　short　bursts．　The　radiation　spectra　do　not　change　between　each
burst．
1．1．3　The　Properties　of　the　Giant　Flares
The　giant且ares　are　the　most　energetic　SGR　outbursts　typica皿y　releasing　the　energy
～1044－1047erg　in　a　short　time（＜1sec）．　Only　three　of　giant且ares　have　been　recorded
in　decades：SGR　O526－660n　March　5，1979（Mazets　et　al．1979），　SGR　1900十140n　August
27，1998（Hurley　et　al．1999），　and　SGR　1806－200n　December　27，2004（Hurley　et　aユ．2005；
Terasawa　et　al．2005；Palmer　et　al．2005；Mereghetti　et　a1．2005；Mazets　et　aユ．2005）．
　　　The　giant　nare　from　SGR　1806－200n　December　27，2004，　is　an　exceptionally　powerful
phenomenon　with　the　hard　spike　lasting≦O．2　sec．　Fig．1．5　shows　the　photon　counts
during　the　first　600　ms　of　the　giant　flares　from　the　Low　Energy　Particle（LEP）experiment
A
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Figure　1・6・Light　cu・v・・f　th・SGR・pike・and　tail　fr・m七h・Burst　Al・・t・T・lesc・pe（BAT）
on　Swift　at　measured　energy＞50　keV（Pa1皿er　et　al．2005）observed　in　SGR　1806．20．
The　pulsation　a七the　long　tail　corresponds　to　the　rotation　period　of　the　central　star．
on　GEOTAI］1（1］erasawa　et　aL　2005）．　After　the　initial　spike　wi七h　duration～02　sec，　the
pboton　count　decays　exponentially　with　an　e－foldind　time　of～66　msec．　Between　t　＝・　397
and　500　msec，　several　humps　are　observed．　These　humps　may　indicate　the　energy　re－
injection　from　the　central　engine．
　　　Fig。1．6　shows　the　light　curve　of　the　initial　spike　and　the　tails　from　the　Burst　Alert
Telescope（BAT）on　3ω乖（Palmer　et　al．2005）．　The　initial　spike　is　followed　by　a　long
（～600sec）pulsatillg　tail，　The　pulsation　period　observed　in　the　tail　corresponds　to　the
rotat1on　period　of　the　centra1　star（且urley　et　al．2005；Palmer　et　al．2005）．　It　is　dif且cult
to　infer　the　peak　luminosity　of　the　spike　since　almost　all七he　instrumellts　were　saturated．
The　GEOTAIL，　whose　detectors　was　not　saturated　during　the　peak，　revealed　an　isotropic
peak　luminosi七y　of～2xlO46　di5　erg　s－1，　where　dls　is　the　distallce　to　the　source　in　the
unit　of　15　kpc．　The七ail　luminosity　which　were　measured　by　several　instruments　were
～5＞く1043di5　erg　s一ユcompaエable　with　the　other　giant　flames．　After　about　a　week　later，
aradio　afterglow　was　detected（Cameron　et　aL　2005）．　Its且uence（0．3　erg　cm－2）is　a　few
hundred　times　larger　than　that　of　the　previous　giant　flares．
　　　The　spectrum　of　the　SGR　burst　can　be　fitted　with　exponential－cutoff　power　law　of
aphoton　index－02　for　the　spike，　and　a　blackbody　spectrum　with　the　temperature
～15－30keV　fbr　the　tai1（Palmer　et乱L　2005）．　The　fitting　model　of　the　spectra，　however，
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Figure　1・7：Long－term　evolution　of　the　pulse　period（top）
（bottom）of　SGR　1806－20（Mereghetti　et　al．2005）．
and ower－law　photon　index
is　not　conclusive　because七he　events　are　rare．
　　　Mereghet七i　et　aL（2005）studied　the　low　energy（＜10　keV）X－ray　emission　from　the
SGR　1806－20　for　two　years　befbre　the　giant　flares．　They　fbund　that　the　source　went　to
the　different　states　of　activity　over　the　2003－2004　period．　Fig．1．7　shows　the　time　history
of　the　photon．　index　and　rotation　period　in　the　quiescent　phase．　The　2－－10　keV　flux
increased　and　reached七he　twice　of　the　historical　level　observed　previously．　The　spectrum
became　hard　With　the　power－law　index　decreasing　from　2．2　to　1．5．　The　spin－down　period
rate（time　derivative　of　the　rotation　p　eriod）became　higher　than　the　value　observed　in　the
previous　year．　After　the　giant　flare　event，　these　values　returned　to　those　in　the　quiescent
phase（Rea　et　al．2006）．　The　spectrum　softened　with　the　power－1aw　index～1．8．　The
flux　decreaεed　to七he　level　20％lower　than　the　prefiare　phase，　which三s　larger　than　the
quiescent　phase．　These　results　sugges七that　the　burst　energy　is　stored　on　the　surface　of
the　central　star（active　region）before　the　giant　fla，res．　The　active　region　emits　radiation
with　harder　spectru肌The　emergence　of　the　active　region　resu．1ts　in　the　increase　in　the
momen七〇f　inertia（increase　in　the　spin　period）．　Giant　fiares　are　driven　by　release　of　the
stored　energy．　Afもer　the　gian七且are，　the　active　region　gradually　evaporates　in　parallel　to
the　decrease　in　the　moment　ef　inertia　a　nd　sofむening　of　the　spectrum．　The　SGRs　go　lback
to　the　quiescent　phase．
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12The　Origin　of　the　SGRs　outbursts．
12．1　The　Evidences　of七he　Strongly　Magnetized　Neutron　Star
As　discussed　in§1．1，　persistent　X－ray　emissions　from　SGRs　are　observed．　The　light
curve　of　the　persisten七emission　can　be　fitted　by　the　sinusoidal　functions，　similarly　to
th・Pul・a・・，　whi・h。riginate・fr・m　th・n・ut・・n・taL　Th・・imilarity　b・tween七h・se・bjects
suggests　that　the　SGRs且ares　aユso　originate　from　the　strongly　magnetized　s七ar．　In　what
follow＄，　we　evaluate　the　magnetic　field＄trength　of　the　central　star　of　SGRβ．
　　　Suppose　that　a　neutron　star　of　radiu8、砿and　moment　of　inertia　I　rota七es　with　angular
velocityΩ・＝2r／P，　where、P　is　the　rotation　period．　The　rotational　energy　and　its　time
derivative　are　given　as
耳・・－1∫Ω・ty・2×1・46　・4・P－一・　e・g
E，。、一∫ΩSi　・x－4　×　IO31　14，P－、5P－13　e・g，一・，
（1．2ユ）
（エ2．2）
where　P　is　in　seconds，　P．－15…≡…P／lo－15，　and　145……1／lo45　g　cm2．　Er。t　is　called　spin－deωn
luminosity．　Let　us　aεsume　that　a　magnetic　dipole　field　is　attached　to　the　central　star　with
the　mean　strength　of　the　magne七ic丘eld　at　the　stellar　surface　Bs．　The　magnetic　dipole
field　rotating　in　a　vacuum　will　emit　energy　at　rate
Lm・g一ﾅ勲・， （1．2，3）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　8π2∫R6　　　　　　　・・6　　　’
where　Rs，6≡Rs／（106　cm）．　Fig．1．8　shows　the　period（P）versu．s　period　derivative（P）
for　radio　pulsars（crosses），　Anomalous　X－ray　Pulsars（red　squares），　and　Soft　Gamma－
ray　Repeaters（blue　diamonds）．　Contours　show七heエnagnetic　field　strength　given　by
equation（12・4）・The　Anomalous　X－ray　pUlsars（AXPs）also　originate丘o皿the　magneta　rs．
They　are　less　active　than　the　SGRs．　Since　the　SGRs　have　the　long　rotation　period
（、P～5－12　sec）and　smaller　spin　down　age（P／P～103－105　yrs），　the　estimated
magnetic　field　strength　is～1015　G，　which　is　s七ronger　than七hat　of　tlle　radio　pulsa　rs，
Thus七hey　are　called　Magnetars．
where　c　is　the　ligh七speed．　Here，　we　assume　that　the　magnetic　moment　is　paraユ1el七〇tlle
spin　axis．　From　equation（12．2）and（1．2．3），　the　magnetic　field　strength　B、　is　estimated
as
　　　　　　　　　　　　　　　　　B。－3星P♪望3．2x1・・9婆R－3＞昂σ　　（、．2．4）
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Figure　1．8：Period　P　versus　period　derivative　P　fbr　radio　pulsars（crosses），　Anomalous
X－ray　Pulsars（red　squares），　and　Soft　Gamma－ray　Repeaters（blue　diamonds）．　Contours
show　the　magnetic　field　strength　given　by　equation（1．2．4）（Wbods＆Thompson　2006）．
The　corresponding　magnetic　energy　stored　inside　the　magnetar　is
Ema・一
ｿ一2×1・47（1詮m）3（、。i7－i，；）2　e・9・
（1．2．5）
Although　the　rotation　energy　Er。t　given　by　equation（1．2．2）is　less　than　the　observed
energy　of　the　giant　flare，　the　magnetic　energy　is　comparable　or　larger　if　the　magnetic
丘eld　strength　inside　the　magnetar　is　Iarger　than　that　on　the　surface　of　the　magnetar．
The　magnetic　field　strengtlユinside　the　magnetar　is　in　principle　as　strong　as　3×1017　G
（Thompson＆Duncan　1993）．　Since　the　rotational　energy　corresponding　to　the　rotation
period～5－12　sec　can　not　explaill　the　observed　energy　of　the　giant　flares，　it　is　considered
that　the　dissipation　of　tlle　magnetic　energy　is　responsible　fbr　the　flares．
　　　Another　evidence　fbr　the　magnetar　with　the　ultra－strong　magnetic　field　is　the　observa－
tion　of　the　proton－cyclotron　resonance　feature（Strohmayer＆Ibrahim　2000；Ibrahim　et　al．
2002，2003）．Strohmayer＆Ibrahim（2000）presented　the　evidence　of　6．4　keV　and～13
keV　emission　lines　during　a　burst丘om　the　SGR　1900十14．　The　harmollic　relationship
between　tllese　lines　is　suggestive　of　cyclotron　emission．　Ibrahini　et　al．（2003）reported　the
evidence　of　the　cyclotron　resonance　feature　f士om　the　precursor　of　the　SGR　outburst（see
Fig．1．9）．　The　features　collsist，　of　tlユe　5．O　keV　absorption　line　witll　its　second　and　third
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Figure　1．9　The　spectrum　of　the　burst　from　SGR　1806－200n　50405．3704（MJD），　The
lin・ab…pti・n　f・a七u・e・f　th・p・。t・n－cy・1。t・・n　re・。nance　is・h。wn・a・・und　5　k・V（lb・ahim
et　al、2003）．
harmonics（11．2　and　17．5　keV）．　If　the　resonant　lines　correspond　to　the　proton　cyclotron
lines，　the　implied　surface　field　strength　is～1015　G．
122　The　Magnetar　Model　of　the　SGR　Outburs七s
Tb　explain　the　SGR　activity，　a　variety　of　models　were　proposed　such　as　the　accretion
onto　the　magnetized　neutron　s七ar（Livio＆Taam　19871　Katz　et　aL　1994）and　accretion
onto　a　quark　stax（Alcock　et　al．1986）．　These　models　were　excluded　by　observations
fbr　optica1／IR　counterparts．　The　counterparts　have　been　idelltified　fbr　five　magnetars
（including　AXPs＞．　Since　all　the　counterparts　are　very　faint（the　ratio　of七he　X－ray　to　IR
且u．xes　is　larger　than　a　few　thousa皿ds），　the　presence　of　the　normal　stars　i＄excluded（see
Mereghetti　2008，　fbr　review）．　van　Paradij＄et　a1．（1995）an．d　Ghosh　et　a1．（1997）proposed
the　model　that　the　fbssil　disk，　which　is　formed　at　the　core　coUapse　of　the　massix・e　st　ar，
accretes　to　the　standard　neutron　star　with　magnetic　field　strength　of～1013　G．
　　　Duncan＆Thompson（1992）and　Thompson＆Duncan（1993）proposed　another　model
of　the　SGR　flares　which　is　similar七〇that　fbr　the　801ar且ares．　When　the　massive　star
collapses，　the　entropy　decreases　with　radius　since　the　outgoing　shocks　weaken．　Such　a
entropy　gradient　in　ra、dial　direction　results　in　convectively　unstable　state（Bethe　et　aL
1987；Mayle＆Wilson　1988）．　Since　the　relativistic　electrons　can　transport　the　charge
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Figure　1．10：Lef七：Schematic　picture　of　the　stable　configuration　of　the　magnetic丘eld．
Solid　curves　show　the　poloidal　magnetic丘elds，　while　the　shaded　area　shows　the　toroidal
magnetic　fields．　Right：Magnetic　field　configuration　inside　the　magnetar．　A　transparent
sphere　shows　the　surface　of　the　star（Braithwaite＆Spruit　2006）．
current，　the　maglletic　Reynolds　number　is　large（～1017）enough　to　attain　the　ideal　MHD
condition．　The　convective　motion　and　the　Iow　resistivity　suggest　that　the　magnetic　fields
are　twisted　and　amplified　by　the　dynamo　mechanism．　Also　the　differential　rotation　inside
the　Inagnetar　can　twist　and　amplify　the　magnetic　fields．　The　ampli丘ed　magnetic　field
strength　is　up　to　3　x　1017　G（Thompson＆Duncan　1993）．
　　　Such　a　strong　magnetic　field　thrusts　the　Lorentz　fbrce　on　the　crust　of　the　magnetar
（Thompson　et　al．2002）．　The　Lorentz　fbrce　is　balanced　with　the　rigidity　of　the　crust．
When　the　critical　twist　is　accumulated，　the　magnetic　tWist　is　injected　into　the　magnetar
magnetosphere　by　cracking　the　crust（‘crustquake’）．　The　large　scale　twist　injection　of　the
magnetic　flux　into　the　magnetosphere　increases　the　torque　and　it　results　in　the　increase
in　the　spin－down　rate．　Braithwaite＆Nordlund（2006）studied　the　evolution　of　the　mag－
netic丘elds　in　stellar　interior　after　the　star　is　formed．　Inside　the　star，　a　tori　of　the　twisted
magnetic　fields　is　created．　The　field　configuration　outside　the　star　is　approximately　dipole
（see　Fig．1．10）．　Interestingly　these　properties　are　independent　of　the　initial丘eld　configu－
rations．　Braithwaite＆Spruit（2006）calculated　the　Maxwell　stress　exerted　oll　tlle　crust．
They　found　that　the　large　stresses　are　built　up　in　the　crust，　which　will　lead　to　crustquake．
　　　The　resulting　crustquake“・ill　eject　hot　plasma　into　the　magnetar　magnetosphere（ac－
tive　region）．　The　Alfv6n　waves　propagating　along　the　field　lines　heat　the　plasma．　Also　the
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Figure　1．11：Schematic　picture　of　the　forma－
tion　of　a　trapPed　fireball　on　the　surface　of
the　magnetar（Thompson＆Duncan　2001）．
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Figure　1・12：　Evolution　of　the　expa皿ding
magnetic　loops（Lyutikov　2006）．　Solid
curves　show　the　magnetic　field　lines．　A
current　sheet　is　formed　inside七he　magnetic
loops．
induced　electric且eld　lby　the七wist　motion　can　accelerate　par七icles．　Such　accelerated　parti－
cles　emit　high　energy　photons．　The　interaction　between　the　high　energy　photon＄and　the
magnetic丘elds　leads　to　the　pair　cascade．　The　generated　leptons　are　trapped　by　the　strong
magnetic　fields．　The　active　region　on　the　magnetar　8urface　quickly　becomes　optically　thick
（namely，“trapped　fireball，，，　see　Fig．1．11）（Thompson＆Duncan　1995）．　Beloborodov＆
Thompson（2007）performed　1－dimensional　electrostatic　particle　simulaCions　by　including
the　effect　of　the　pair　creation　and　the　external　gravity　The　leptol］、s　are　accelera七ed　by
the　induced　electric丘eld，　resulting　in　the　ava工anches　of　the　pair　crea七ion．　The　hot　plasma
in　magnetosphere　persists　in　dynamic　equilibrium．　Since　the　plasma　density　increases
through　the　pair　creation　process，　the　density　Ievel　exceeds　the　Goldreich－Julian　density
（see　Goldreich＆Julian　1969，　for　the　definition　of　the　Goldreich－Julian　density）．　Plasma
can　shield　the　electric　field　E＝－v×B／c　induced　by　the　crustal　motions．　Since　the
magnetic　field　and　plasma　are　well　coupled　each　other，　the　magnetic　fields　in　the皿agnetar
magnetosphere　is　twisted　by　the　crustal　mo七ion．
　　　The　twisted　magne七ic　fields　in　the　magnetar　magnetosphere　will　expand　by　the　en－
hanced　magnetic　pressure（see　Fig．1．12）．　Such　expanding　magnetic　loops　driven　by　the
tWiSt　injeCtiOn　a，t　the　f（）OtpOintS　Of　them　Were　Origina工ly　prOpOSed　aS　the　mOdel　Of　the
solar　flares（Barnes＆Sturrock　1972；Fbrbes＆Priest　19821　Forbes＆Priest　1983；Forbes
＆Priest　1984；Mikic　et　aL　1988）．　Mikic　et　al．（1988）carried　out　3－dimensionaユnon－
relativistic　magnetohydrodynamical（M且D）simulations　of　the　expanding　magnetic　loops
as　a　model　of　solar且ares．　The　lef七panel　of　Fig．1．13　shows　the　initial　condition　of　their
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Figure　1．13：Left：Schematic　picture　of　the　twist　motion　at　the　footpoints　of　magnetic
loops．　Right：Result　of　the　non－relativistic　MHD　simulation　of　the　expanding　magnetic
loops．　A　magnetic　reconnection　takes　place　inside七he　magnetic　loops（Mikic　et　a1．1988）．
simulations．　The　centre　and　right　panels　show　the　magnetic　field　lines　obtained　by　MHD
simulations．　By　the七wist　injection　at　the　footpoints　of　the　magnetic　loops，　the　magnetic
field　lines　are　twisted　because　the　magnetic　fields　are　frozen　in．　The　toroidal（Z　compo－
nent　of　the）magnetic丘elds　are　created　inside七he　magnetic　loops．　The　magnetic　loops
then　expand　in七11e　vertica1（X）direction．　A　current　sheet　is　created　inside　the　elongated
magnetic　loops．　The　magnetic　reconnection　takdng　place　in　the　curren七sheet　can　liberate
the　magnetic　energy　stored　inside　the　magnetic　loops（see§13　fbr　the　magnetic　recon－
nection）．　In　the8e　processes，　the　twist　injection　increases　the　magnetic　energy　contained
inside　the　magnetic　Ioops（free　energy）．　The　accumulated　energy　is　eonverted　into　the　ki－
netic　and　thermal　energies　by　the　magnetic　reconnection　inside　the　current　sheet．　Similar
models　are　proposed　for　flares　observed　in　the　protostars（Hayashi　et　al．1996），　jets　from
the　X－ray　binaries（1〈ato　et　al．2004），　and　jets　f士o皿the　Active　Galactic　Nuclei（AGNs）
（ヱ㌧厘eier　et　aL　2001）．
　　　In　the　magnetar　and　neutron　star　magnetosphere，　the　magnetic　energy　is　dominant
to　other　energies　such　as　the　plasma　rest　mass　energy　and　the　thermal　energy．　Thus　it　is
plausible　to　ignore　the　plasma　inertia　and　the　pressure．　Tllis　approximation　is　called　the
fbrce－f士ee　apProximation（Uchida　1997a；Uchida　1997b，　see　ApPendix　A．1）．
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Figure　1．14：Resuls　of　the　relat圭vistic　fbrce－free　simulations　of　the　expan（ling　magnetic
王oops．　Curves　show　the　magnetic丘eld　lines　and　color　shows　the　radial　velocity（Asano
2007）．
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Figure　1ユ5：Plasma　drift　ve玉oc圭ty　of　the　expa皿ding　magnetic　Ioops　on　the　equatorial
plane．　So玉圭d　curve　shows　the　d圭stribution　atオ＝467と，　while　dotted　a皿d　dot。dashed　ones
are　atオ＝＝　56Tc，66Tc，　respectively．　Here％is　the　light　crossing　time％≡R，／c　and　R，　is　the
stel玉aごrad圭us．　The　velocity　pro丘le　indicates　that　the　magnetic　bops　expand　se1多similarly
（Asano　2◎◎7）．
16 CHAPTERヱ．工NTROD　UCTION
［iep　96 ycV曾ノ apr　9呂 J」h9呂
1“－1．40E　1〇　－u弓！e：湘
AL：CL．［：　27th
ウ　　　　　　　　　　　　rrer．3’．L：o〔
Te‘2S〔ls　te　To’．SCs
〈姻，
）
i＼ー
細μ9巳
じ
‘1，陣一”一餉＿』．．．＋盛．．幽rA．＾，．
　　　Je’、臼9
、　L．’．r　晶，，　←．→　畠　囲」　■ゴ，　■　■　一　馳，一
Ll：t　20 4」凸：o
Figure　1．16：Evolution　of　the　pulse　profile　of　S　GR　1900十140ver　3．8　years．　All　the　panels
show　the　pulse　profile　per　l　cycle　and　vertical　aユds　shows　the　photon　count　rates　with
arbitrary　unit．　The　gian七bursts　occurred　on　August　27，1998（Woods　et　al．2001）、
　　　The　fbrce－free　appro｝dmation　is　applied　to　study　the　dynamics　in　the　neutron　star
magnetosphere（Komissarov　2002；　Asano　et　al．　2005；Spitkovsky　2006）．　Spitkovsky（2005）
applied　2－dimensional　relativistic　fbrce一丘ee　code　to　study　the　evolution　of　the　magnetic
loops　by　imposing　the　twist　motion　at　the　fbotpoin七〇f　them．　When　the　criticaユ七wist
is　accumulated，七he　magnetic　loops　expa皿d　relativistically．　Asano（2007）carried　out
2－dimensional　relativistic　fbrce－free　simulations　of　expanding　magnetic　Ioops．　Fig．1．14
shows　the　time　evolution　of　the　expanding　magnetic　loops．　Color　contours　show七he
toroidal（azimuthal）magnetic　field　and　curves　show　the　magnetic且eld　lines．　Fig．1，15
shows　the　Lorentz　factor　defined　by　the　drift　velocity　vdニc（E　x　B）／B2　at　the　equatorial
plane．　They　showed七hat　the　ma⊃dmu皿Lorentz　factor　exceeds　10．　These　results　indicate
that　the　magnetic　loops　expand　self－similarty．　　　　　　　　　’
　　　Inside　the　expanding　magrtetic　loops，　a　thin　current　sheet　is　formed，　which　is　similar
to　that　found　in　the　previous　study　of　the　solar且ares．　Lyutikev（2006）proposed　that
the　magnetic　reconnection　taking　Place　inside　the　current　sheet　is　responsible　fbr　the
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magn・ta・且a・es・Wh・n　the　magnetic　rec・nnecti・n・takes　plac・，　t・P・1。gy・f　the　magneti，
field　lines　is　drastically　changes　and　liberates　the　magn．etic　energy．
　　　Woods　et　aL（2001）studied　the　evolution　of　the　puIse　pro丘le　of　SGR　1900＋14　before
and　after　the　giant　fla・e・ccurred・n　Augu・t　27，1998．　Fig．1．16・h。w・the　pulse　p，。丘1，
P・・1・y・1・・fSGR　1900＋14・The　v・・ti・al曲・h・w・th・ph・t・n・・unt・at・・i且a・bit・a・y
unit・A七th・tim・。f　th・giant・fla・e。n　Augu・七27，1998，　th・pulse　p・・丘le。f　th・persi，．
t・nt・皿issi・n　chang・d　d・amati・ally・fr。m　a　c・mpl・x，　multi－P・ak　m・・ph・1・gy　t・a・impl・
sinusoidal　morphology．　The　complex　profile　of　the　pulse　pro丘1e　can　be　explained　by　the
f‘）rmation　of　the　trapped　fireba1L　The　simple　sinusoidal　pro丘1e　of　the　light　curves　radiated
by　the　dip・1・丘・ld・i・m・difi・d　by七h・f・・mati。n。f　th・丘・ebalL　The・ec・n且gu・ati。n。f
the　magnetic　field　topology（magnetic　reconnection）inside　the丘reball　can　be　responsible
fbr　the　simplification　of　the　pulse　profile　by　evaporating　the　fireba11．
1．3 Magne七ic　Reconnection
Amodel　of　the　magnetic　reconnection　was　originally　proposed　by　Sweet（1958）and　Parker
（1957）（・a11・d　Sweet－Pa・k・・m。del）t。・xplain　th…la・且a・e・．　P・tschek（1964）P・・P。sed　a
model　of　the　magnetic　reconnection　including　the　slow　shocks　attached　to　the　dissipation
region（Petschek　1964）．　The　latter　model　can　liberate　the　magnetic　energy　faster　than　the
Sweet－Parker　mode1、　Although　these　models　are　originally　based　on　the　non－relativistic
magnetohydrodynamics，　i七has　also　been　studied　as　the　energy　conversion　mechanism
in　the　high　energy　astrophysical　objects，　such　as　the　rotatioI1－powered　pulsars（Coroniti
1990；Lyubarsky＆Kirk　2001），　the　magnetohydrodynamic　acceleration　of　the　relativistic
jets（Meier　et　al・2001），　Gamma・ray　bursts（DrenkhahI1＆Spruit　2002i　Drenkhahn　2002）
and　SGR　Hares（Woods　et　a1．2001；L｝mtikov　2006）．
　　　In　this　section，　the　conven七ional　Sweet－Parker　type　magnetic　reconnection　mode1　and
the　recent　studies　of　tlle　relativistic　magnetic　reconnection　are　reviewed．
1．3．1 Non－relativistic　Sweet－Parker　Magnetic　Reconnec七ion
Let　us　consider　the　steady　state　magnetic　reconnection　in　Cartesian　coordinate．　The
neu七ral　sheet　is　located　on　the　y＝Oplane．　All　the　physical　properties　are　independent
of　Z（2－dimensional）．　The　electric　resistiVity　is　applicable　within　the　region　of　IXI＜δ
and「yl〈L（see　Fig．1ユ7）．　The　ideal　MHD　condi七ion　is　applied　outside　the　diffusion
region．　The　diffusion　region　is　lying　be七ween　the　oppositely　directed　magnetic　fields輌th
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the　strength　Bo．　The　plasma　densityρand　magnetic且elds　IB　are　assumed　to　be　uniform
in　th・in且。w　and。ut且。w　regi・n・・W・al・・a・・um・that　the　plasma　pressure　p　i・n・gligible
compared　to　the　magnetic　pressure．　The　subscripts　i，　o，　and　d　denotes　in且ow，　out且ow，
and　dissipation　regions，　respectively．
　　　From　the　Ampere，s　law，　the　eharge　current　inside　the　dissipation　region　is　estimated
as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　．　　cBi
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　フ・＝4πδ・　　　　　　（L3・1）
From　the　Gauss，s　law，　the　magnetic　field　in　the　out且ow　region　is　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　β・一・2B・・　　　　（13．2）
　　　Next，　let　us　estimate　the　outflow　velocity　from　the　magnetic　reconnection．　The　equa－
tion　of　motion　between　the　neutral　point　and七he　outflow　region　is　approximately　given
by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ρ（”・▽）－lxB・　　　（1．3．3）
Here　we　ignore　the　pressure七erm．　Substituting　equations（1．3、1）and（1．3．2）into　equation
（1．3．3），and　replacing▽by　1／五，　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　」Bi
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（1．3．4）　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Vo望　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　〉煽’
When　we　assume　the　inco皿pressibility，　i．e，ρiニρ。，　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Bi
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　”・蟹～々而…vん　　　　　（1・3・5）
where　vA　is　the　Alfv6n　velocity　of　the　inflow　region．　Thus　the　outflow　is　accelerated　up
to　the　Alfv6n　velocity　of　the　inflow．
　　　The　Z－comp　onent　of　the　electric丘eld　in　the　inflow　region　and　dissipation　region　is
wrlttell　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　l
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Ei＝SViBi，　　　　　　（1・3・6）
and
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　・E7d＝ηゴ，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（1．3．7）
respectively．　Here　”　is　the　magnetic　diffusivity．　Since　the　electric且eld　should　be　unifbrm
（▽xE＝Of士om　Faraday’s　law），　we　obta、in
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　v・一鋸　　　　（・・3・8）
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Figure　l．17：Schematic　pic七ure　of　the皿agnetic　reconnection．　Solid　cllrves　show　the
magnetic　field　lines　and　grey　area　shows　the　diffu．sion　region．
from　equations（1．3．1），（1．3．6），　and（1．3．7）．
　　　By　assuming　the　incompressibili七y，　the　continuity　equation　can　be　written　as
UiL＝；Voδ． （1．3．9）
Substitu七ing　equation（1．3．9）in七〇equation（1．3．8），　we　obtain
Vi一りA耐／2， （1．3．10）
where　RAd　is　the　magnetic　Reynolds　number　defined　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　R・・t≡4裟窒五・　　　（1・3・1・）
Since　the　magnetic　Reynolds　number　is　large（～104－105），the　inflow　velocity（reco且nec。
七ion　rate）is　much　smaller　than　the　Alfv6n　velocity．　Thus七he　Sweet－Parker　type　magnetic
reconnection　is　considered　as　the‘slow，　process．
1．3．2Relativistic　Swee七一Parker　Magnetic　Reconnection
In　the　previous　subsec七ion，　we　shLowed　that　the　outf玉ow　is　accelerated　up　to　the　AIfv6n
velocity　of　the　in且ow．　When七he　maglletic丘eld　energy　is　much　larger　than　that　of　rest
mass　in　the　infiow　region，　the　out且ow　is　expected　to　be　ultra－relativistic（see　Appendix
A．3．2，fbr　the　definition　of　the　Alfv6n　velocity　in七he　relativistic　MHD）．　Blackma皿＆
Field（1994）and　Lyutikov＆Uzdensky（2003）studied　the　Sweet－Parker　type　relativistic
magnetic　reconnection　for　the　relativistic　plasma．　They　concluded　that　the　out且ow　speed
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Figure　1ユ8：Time　history　of　the　reconnected　magnetic且ux　from　full　par七icle，　hybrid，　hall
MHD，　and　MHD　simulations（Birn　et　aL　2001）．
becomes　Ultra・－rela七ivistic，　They　also　concluded　that　the　reconnection　rate｛s　enhanced
due　to　the　Lorentz　contraction．　In　their　treatment，　the　pressure　term　is　ignored　as　the
conventionalエnanner，　Lyubarsky（2005）pointed　out　the　importance　of　increase　in　inertia
due　to七he　larger　thermal　energy．　The　larger　thermal　energy　contributes　to　the　piasma
inertia（see　Appendix　A．1）．　The　pressure　bala、nce　across　the　current　sheet　demands　the
fbllowing　equa七ion
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Pd一詳　　　　（L3ユ2）
where　pd　is　the　gas　pressure　inside　the　diffusion　region．　R〕r　the　larger　ma，gnetic　fields
（B？／（8π）〉＞pc2，　hereafter　we　ca11‘relativistic’），　the　thermal　energy　density＆lsQ　exceeds
tha尤of　rest　mass．　The　larger　thermal　energy　con七ributes　to　the　plasma　inertia．　He
concluded　that七he　outflow　velocity　is　only　mildly　relativistic（Lorentz　factorり’～1）and
the　reconnection　rate　is　not　enhanced（Vi／v。　blδ／」L）．　The　possibility　of　the　faster　outfiow
丘om　the　rela七ivistic　magnetic　reconnection　is　under　discus8ion．
1．3．3Numerica1　Approaches　to　the　Magnetic　Reconnec七ion
Anumber　of　numerical　si皿ulations　on　the　non－relativistic　magnetic　reconnection　have
been　perfbrmed　in　MHD（Ugai＆Tsuda　1977；Sato＆Hayashi　1979；Biskamp　1986i
Birn＆Hesse　2001）．　Also　a　nu皿ber　of　Pamticle－ln－Ce11（PIC）simulations　have　been
perf（）rmed，　which　can　appropria七ely　treat　the　effect　of　the　finite　La、rエ皿or　radius　and　non－
thermal　particles（Horiuchi＆Sato　1997；Hesse　et　al．19991　Drake　et　al．2003；Hoshino
et　al．2001）．　In　the　non－relativistic　simulations，七he　out且ow　is　accelerated　up　to　the
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Alfv6n　velocity，　but　the　in且ow　speed（reconnection　rate）depends　on　models．　Bim　et　aL
（2001）showed　that　in且ow　veloci七y　is　smaller　for　MHD　simulations　than　f（｝r　the　Hall　MHD，
Hybrid，　and　PIC　simulations．　They　concluded　that　the　Hall　term（which　originates　from
the　difference　in　the　inertia　be七ween　the　electrons　and　ions）is　impor七ant　to　explain　the
Iarger　reconnection　rate（smaller　RM）．　Horiuchi＆Sato（1997）and且esse　et　al．（1999）
perfbrmed　PIC　simulations　and　showed七hat　the　reconnection　rate　is　independent　of　the
mass　ratio　between　the　electrons　a且d　ions．　Hesse　e七al、（1999）reported　that　the　off－
diagonal　term　of　the　pressure　tensor　mainly　contributes　to　a　larger　recomection　rate．
　　　In　the　relativistic　regime，　many　authers　have　performed　PIC　simulations　in　2D（Zen－
itani＆Hoshino　20011　Jaroschek　et　aL　2004；Zenitani＆Hoshino　2007；KarlickY　2008；
1、yubarsky＆Liverts　2008）and　in　3－D（Zenitani＆Hoshino　20G5；Zenitani＆Hoshino
2008）．zenitani＆Hoshino（2001）showed　that七he　reconnection　rate　c」El．／（Bove），　where
Ez　and、Bo　are　the　electric　fields　induced　by　the　magnetic　reconnection　and　the　magnetic
丘eld　strength　of　the　inflow，　respectively，　is　about　O．3，　while　Jaroschek　et　aL（2004）showed
that　it　is　about　1．5　since　additional　electric且elds　are　generated　by　the　multipIe　current
sheet　interaction．　The　shape　of　the　reconnection　region　indicates　that　it　is　Sweet－Parker
type（Zenitani＆Hoshino　2007，　see　Fig．1．19）．　They　showed　that　the　outf玉ow　velocity
does　not　become　ultrarrelativistic，　as　predicted　by］lyubarsky（2005）．　But　the　reason　of
the　slower　out且ow（compared　to　the　AlfXr6n　velocity）is　not　understood．
　　　Watanabe＆Ybkoyama（2006）performed　2－di皿ensional　relativistic　resistive　MHD
simula七ions．　Color　contours　in　Fig．120　show　the　density，　while　the　curves　and　the　arrows
show　the　magnetic丘eld　lines　and　the　velocity且eld，　respeetively．　Since　an　anoma工ous
resistivity　is　implemented　in　their　model，　the　structure　of七he　magnetic　recollnection　is
similar　to七he　Petschek　type．　Fbur　slow　shocks　steln　from　the　diffusion　region．　The
magnetic　energy　is　converted　to　the　plaslna　energy　not　only　in　the　diffusion　region　but
also　at　the　shocks．　Such　structures　are　observed　in　non－rela七ivistic　MHD　simulations
（Scholer　1989；Yan　et　aL　1992；Ybkoyama＆Shibata　1994）．　The　shock　structure　and　the
out且ow　velocity　is　consistent　with　the　analytical　model　for　the　relativistic　reconnection
（Lyubarsky　2005）．
　　　Finally，　we　would　like　to　discuss　the　energetic　particle　generation　in．　the　magnetic
reconnection，　Around七he　X－point，　magne七ic　energy　is　converted　into　that　of　the　electric
fields、　The　electric　field　ca皿aecelerate　particles．　Such　non－ther皿al　particles　have　been
obseTved　in　the　earth　magnetosphere（see，　e．g．，　Christon　et　aユ．1988）．　Larrabee　et　aユ．
（2003）showed　that　the　leptons　are　accelerated　by　the　induced　electric　field．　In　their
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Figure　1．19：Relativistic　magnetic　reconnection　by　2－D　PIC　simulation（Zenitani＆
Hoshino　2007）．　Color　col）toul’s　show　the　density，　while　the　curves　do　the　magnetic　field
lines．
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Figure　1．20：Relativistic　magnetic　recollllection　by　2－D　Relativistic　Resistive　MHD　silnu－
latioll　C～，Vatanabe＆Y6koya111a　2006）．　Color　colltours　show　the　density．　while　the　curves
alld　arrows　do　the　lllaglletic丘eld　lines　alld　velocity　fields．　respectivel．y．
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Figure　1．21：Schematic　picture　of　the　expanding　magnetic　Ioops．
created　inside　the　magnetic　loops．
Acurre t sheet　is
mode1，　the　particle　energy　spectra　is　approximately　written　as　dN／d7　c（exp（－7／70）／7，
where　tyo　is　the　cutoff　energy．　Lyubarsky＆Liverts（2008）perfbrmed　2－dimensional　PIC
simulations　and　confirmed　that　the　particle　energy　spectra　obeys　the　fbrmer　function．
Zenitani＆Hoshino（2001）perfbrmed　2－dimensional　PIC　simulations　and　showed　that
the　particle　distribution　fUnction　around　the　diffusion　region　can　be丘tted　by　power－law
function　with　index　of－1．　The　radiation　f士om　the　accelerated　particles　can　be　responsible
fbr　the　observed　nonthermal　spectra．
1．4 Purpose　of　This　Paper
In　this　thesis，　first，　we　derive　self－similar　solutions　of　relativistically　expanding　magnetic
loops　fbr　the　purpose　of　studying　the　dynamics　of　the　expanding　magnetic　loops（chapter　2，
region　I　in　Fig．1．21）．　Azimuthal　magnetic丘elds　are　taken　into　account．　VS7e　neglect　stellar
rotation　and　assume　axisymmetry　and　a　purely　radial　flow．　The　self－similar　parameter
depends　on　the　radial　distance　r丘om　the　central　star　aユユd　the　time　t．　The　physical
properties　of　the　magnetic　loops，　such　as　the　internal　structure　and　the　energetics　are
discussed．
　　　In　Chapter　3，　we　concentrate　on　the　current　sheet　inside　tlle　magnetic　loops（region
II　in　Fig．1．21）and　study　the　relativistic　magnetic　reconnection　by　extending　the　Sweet一
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Parker　modeL　The　treat1皿en七is　based　on　the　relativistic　MHD．　Tlhe　magnetic　fields
are　assllmed　to　reconnect　steadily　in　a　small　thin　rectangular　box　named　dissipation
region．　Applying七he　conservation　laws　of　mass　and　energy　to　the　dissipation　region，
we　ob七ain　the　relation　between　the　in且ow　and　the　outflow．　In　our　m．ode1、　we　include
the　enthalpy　decrease　due七〇the　expansion　inside　the　dissipation　region　as　well　as　the
pressure　gradient　force，　Then　we　derive　the　condition　for　the　relativistic　outfiow　f亡om　the
mag且etiC　reCOn且eCtiOn．
　　　Because　the　size　of　the　dissipation　region　and　the　infiow　veloci七y　cannot　be　determined
in　MHD　analysis，　we　perfbrm　2－dimensional　PIC　simulations（chapter　4）to　verify　the
analy七ic　model　discussed　in　Chapter　3．　We麗sume　collisionless　and　pair　plasma．　We
show　that　the　outfiow　velocity　is　smaller　than　the　Alv6n　velocity　of　the　in且ow　fbr　the
larger　magnetic　field　energy，　while　the　plasma　pressure　increases　in　proportion　to　the
magエletic　field　energy．
　　　Chapter　5　is　devoted　for　summary　and　discussion．
Chapter　2
Relativistic　Expansion　of　Magnetic
正oops　a七the　Self－similar　Stage
Assuming　relativistic　fbrce－free　dynamics，　Lyutikov＆Blandf（）rd（2003）obtained　self－
similar　solutions　of　the　spherically　expanding　magnetic　shel1．　Prendergas七（2005）fou皿d
self－similar　solutions　of　the　relativistic　fbrc（｝free且eld．　In　these　studies　of　force－f士ee　dy－
namics，　gas　pressure　and　inertial七erms　are　neglected．　In　the　framework　of　the　relativistic
magnetohydrodynamics（MHD），Lyutikov（2002）f（〕und　self－similar　solutions　of　the　spher－
ically　expanding　magnetic　shells．　Low（1982）obtained　non－rela七ivis七ic　self－similar　MHD
solutions　of　the　expanding　magnetic　loops　in　solar且ares　or　supernovae　explosion　by　as－
suming　axisymmetry．　Subsequently，　Low（1984）extended　his　model　to　the　case　iロcludiロg
toroidal　magnetic　fields　and　applied　it　to　solar　coronal　mass　ejections（CMEs）．　The　latter
model　was　employed　by　Stone　et　al．（1992）as　a　test　problem　to　check　the　validity　and
accuracy　of　aXisymmetric　MHD　codes．111　magnetar　flares，　the　magnetic　loops　may　be
twisted　by　the　shear　motion　a七the　footpoints　of　the　loops．　The　shear　motion　generates
Alfv6n　waves　propagating　along　the　field　lines．　Such　twisted　magnetic　loops　expand　by　the
enhanced　magnetic　pressure　by　the　toroidal　magnetic　fields．　Thus　we　should　include　the
七〇roidal　magnetic　field　to　study　the　evolutioll　of　magnetic　loops　during　magne七ar　flares．
Also　the　Telativistic　effects　should　be　ineluded．　The　characteristic　wave　speed　iエ1　the　mag－
netar　magnetosphere　approaches七he　light　speed　because　of　the　strong　magnetic　fields．
Thus　our　aim　is　to　obtain　relativistie　self－similar　MHD　solutions　of　expanding　magnetic
loops　taking　into　account　the　toroidal　magnetic　fields　by　extending　the　non－relativistic
solutions　fbun．d　by　Low（1982）．
　　　This　chapter　is　organized　as　follows；in§2．1，　we　present　the　relativistic　ideal　M正｛D
equations　and　introduce　a　self・－similar　parameter　which　depends　on　botll　radial　dista皿ce
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from　the　centre　of　the　star　and　time，亙n掻2．2，　we　ob七ain　self－similar　solutions．　The
physical　properties　of　these　solutions　are　discussed　in§2．3．　We　summarize　the　results　in
§2．4．
2．1 Self－similar　MHD　Equations
In　the　fbllowing，　we　take　the　light　speed　as　unity．　The　complete　set　of　relativistic　ideal
MHD　equations　is
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　厩（tyρ）＋▽・（7ρv）－0，　　　　（2・1・1）
　　　　　　　　　　　喉ゆ▽）］（ξorv）一一▽P＋ρ・E＋ゴxB璽％（2…2）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　［農＋（v・▽）］（ln景）一・，　　（2・・3）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　▽・Eニ4πPe，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．1．4）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　▽・B＝0，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．1．5）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂」B
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　十▽xE＝0，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．1．6）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂t
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂E
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　＝・▽xB－4πゴ，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．1．7）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂t
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　E＝＿vxB，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2，1．8）
where　E，　B，ゴ，v，7，ρe，ρ，p，　r　are　the　electric丘eld，　the　magnetic且eld，　the　current　densi七y，
the　velocity，　the　Lorentz　factor，　the　charge　densi七y，　the　mass　density，　the　pressure　a、nd七he
specific　heat　ratio，　respectively．　The　vector　er　is　a　uni七vector　in　the　radial　direction．　We
include　the　gravity　by　a　point　mass　M　as　an　externaユfbrce．　Here　G　is　the　gravitational
constant，　and　r　is　the　distance　from　the　centre　of　the　star．　The　relativistic　specific　enthalpy
ξis　de丘ned　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ξ一‘吉P－1＋r⊇、1，　　（2・1・9）
where　c　is七he　energy　density　of　matter　including　the　photon　ellergy　coupled　with　the
plasma，　In　SGR　ou七bursts，　since　the　luminosity　much　exceeds　the　Eddington　luminosity，
radiation　energy　densi七y　can　exceed　the　thermal　energy　of　the　plasma．　In　the　f（）110Wing
pressure　p　includes　the　eontribution　from　the　radiation　pressure．
　　　In　this　chapter，　we　consider　rela七ivis七ic　self－similar　expansions　of　magnetic　loops　whieh
s七arted　expansion　at　t　＝　t，　by　loss　of　dynamicaユequilibrium　and　entered　into　a　self－similar
stage　at　t＝・to＞t，．　We　do　not　consider　the　evolution　of　the　loops　befbre　t＝to・
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　　　Fbr　simplicity，　we　ignore　the　stellar　rota七ion　and　assume　a　xisymmetry．　We　can　express
the　aXisymmetric　magnetic　field　in　terms　of　two　scalar　functions　A　and」B　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　B・－F、蓋θ儒一霧β），　（2ユ…）
in　the　polar　coordinates（r，θ，φ）．　The　scalar　function〆1（t，　r，θ），　which、　corresponds　to　the
vector　potential，　denotes　the　magnetic　fiux＋The　contours　of、A　coincide　with　magnetic
field　lines　projected　on　to　the　T－6plane．
　　　We　fUrther　assume　tha七the　flu．id　flow　is　purely　radial；
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　v＝：v（t，r，θ）er．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．1ユ1）
Equations（2ユユ），（2ユ．2），（2．1．3），　and（2．1．6）are　the且expressed　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂審7）＋轟∂禦一・，　　（2ユ、12）
ρツ
m現＋霧］（ξtyv）　一　－9／一σ篶ρツ
　　　　　　　　ー4πr21in2θ｛劉（E（…）A）＋辮）］＋B［馨＋∂（劉｝，
嫡n・θ鶏＋（エー・）β箒＋器［（嗣＋辮）］一β・霧一・，
　　　　　　　　　　　　　　（・一の鰐一雑＋∂劉一u鵯一・，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　［∂　∂一十v－∂t　∂r］（ln景）一・，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂A　　　　　　 　　　　　　 ∂ノよ
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　翫「＋㌧F＝0・
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　誓＋∂夢）一・，
where　we　used　the　MHD　colldi七ion　given　by（2．1．8）and　in七roduced　the　operator
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　2（r，e）÷s淵si論
（2ユ．13）
（2ユ．14）
（2．1．15）
（2．1．16）
（2ユ．17）
（2ユ．18）
（2．1．19）
Since　our　aim　is　to　obtain　self－similar　solutions　of　these　relativistic　MHD　equations，　we
assume　that七he　time　evolution　is　governed　by　the　self－similar　varialble：
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　η一tt，），　　　　（2ユ・2・〉
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where　Z（t）is　an　arbi七rary　function　of七ime．　We　fUrther　assume　that　the且ux　function　A
depends　on　time舌and　the　radial　distance　r　through　the　self－similar　variableη，　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　A（t，r，θ）＝A（η，θ）．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．L21）
When　equation（2．121）is　satis丘ed，七he　radial　velocity　v　has　a　form
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　v　＝ηZ，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．122）
from　equation（2、1．17）．　Here　dot　dellotes　the　time　derivative．　Equa七ion（2．122）implies
that　the　radial　velocity　v　does　not　depend　on　the　polar　angleθ．　It　then　follows　from
equations（2。1．12）and（2．1．18）that
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ρ（t，r，θ）7（t，　r）＝Z－3（t）D（η，θ），　　　　　　　　　　　　　　　　（2．1．23）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　B（t，r，θ）＝．Z－1（t）Q（η，θ），　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．124）
where　Q　and工）are　arbi七rary　fun．ctions　ofηandθ．　These　relations　indicate七hat　the
magnetic　flux　and　the　total　mass　are　conserved．　Next　we　take　the　pressure　p　as　p（t，　r，θ）＝
ZtP（η，θ）．　Substituting　this　equation　into　equations（2．1．14）and（2．1．16），　we　obtain
4πη・zt＋・sin・θ器÷（・一η・2・）Q器
　　　　　　　　　　　　　＋誹〔n，e）A＋　（ηz2－2η2・）霧一η・淵一・，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2ユ．25）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　「η2軍＋（3r＋‘）一・，　　　（2．・．26）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1一η2z2
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ムwhere　we　introduced　a皿operator’t（η，θ）：
　　　　　　　　　　　　　　　　　i（T・、の÷s珍θ晶（，i論一参2色の・　幽
To　satisfy七hese　equations，　P，　Z　a皿d　r　should　have　for皿s
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　p（t，r，θ）＝＝Z－4p（η，θ），　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．128）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Z（t）＝t，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2・1・29）
and
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　r－1・　　　　（2…3・）
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This　adiabatic　index　corresponds　to　the　radia七ion　pressure　dominant　plasm、a，　Thus　our
model　can　describe　the　evolution　of　a　fireball　confined　by　magnetic　fields．
　　　EqUatiOnS（2．1．23）and（2ユ．28）i且diCate　that　the　ma，gnetiC　IOOpS　eXpand　adiabatiCally．
By　using　equations（2．1，22），（2ユ23），（2．1．24），（2．128），（2．1．29）and（2，130），　equa七ions
（2ユ．13），（2．1．15）and（2．125）are　expressed　as
D（η1θ）一論｛、竺号、一鍔
　　　　　　　　　一4πη21in・θ降θ）A－9（2∂盗η万万））＋暢＠（・一η2））］｝，（2…31）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（1一η2）辮一鴇［（・一η2）Ql－・，　（2・1・32）
　　　　　　4πη・sin・θ筈謬＋誹（n，θ〕λ一緒）］＋（1一η・）e｛Y／　・一　・・（2・1・33）
From　equation（2．132），　a　fbr皿aユsolution　of（～is　obtained　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　9（λ）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　q（η，θ）＝　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．1．34）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1一η2，
where　g　is　an　arbi七rary　func七ion．
　　　Self－similar　solutions　can　be　constructed　aεfollows．　First　we　prescribe　an　ambitrary
function　14（η，θ）（or（？（η，θ））．　Then，　equation（2．1．32）determines　the　fUnction　Q（η，の
（or　A（η，θ））．　Functions　A　and｛？determine　the　pressure　P（η，θ）according　to　equation
（2．L33）．　Finally，　the　densi七y　fUnction　D（η，θ）is　obtained　by　equation（2．1．31）．
　　　Note　that　f士om　the　equation（2．1．22）and（2ユ29），　the　radial　velocity　has　a　simple
form　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　”一　　　　　（2…35）
Since　the　time　deriva七ive　of七he　velocity　becomes　zero，　i．e．，」Dv／工）t＝0，　equations（2ユ・31）一
（2．1．33）describe　the　freely　expanding　solution．　This　means　tha七there　is　a　reference　frame
that　all　forces　balance．　By　substituting　equations（2．1．23），（2．1．24），（2．1．28），（2ユ．29），and
（2．1．35）into　the　equations　of皿otion（2．1．2），　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　r⊇1ツ2難一▽P＋ρ。E＋ゴ×B一σ箋％一・・　（2・1・36）
The丘rst　term　on　the　left　hand　side　comes　from　the　inertia．　Fo士convenience7　we　call
this七erm　as　a　thermal　inertial　term　throughout　this　chapter．　When　we　neglect　the　terms
of　order（v／c）2，　equation　（2．1．36）reduces　to　the　equations　of　the　force　balance　in　non一
relativistic　MHD．
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Figuエe　2．1：The　flux　functionノ生as　a　function　ofηfbr　the　dipolar　solution（solid　curve），
the　shell　solution（dashed　cu．rve），　and　the且ux　rope　solution（dot－dashed　curve）．　The
para皿etersαandわdeno七e　the　outer　and　inller　boundaries　of　the　shell，　respectively．
2．2 Self－similar　solutions
In　the　previous　section，　we　derived　rela七ivistic　self－silnilar　MHD　equa七ions，（2．1．31），
（2．1．32）and（2．1．33）．　In　this　sec七ion，　we　obtain　solutions　of　these　equations　by　i皿posing
appropriate　boundary　conditions．　As　mentioned　in　the　previous　section，　the　teroidal　mag－
netic　field，　the　pressure，　and　the　gas　density　are　calculated　by　assigning　the且ux　function
A（η，θ）．In　the　fbllowing，　we　introduce　three　kinds　of　flux　func七ions　and　obtain　explicit
f‘）rms　of　other　variables．
2．2．1　Cons七ruction　of　Solutions
We　assume　that　the　expanding　magnetic　loops　have　a　spherical　outer　boundary　at　r＝
R（の．
　　　Asimple　sQlution　of　the　expanding　magnetic　loop5　is　that　the　poloidaユmagnetic丘eld
is　dipolar　near　the　surface　of　the　star（Low　1982）．　The　magnetic且eld　should　be　tangential
to　the　spherical　surface　r＝R（t）at　all　time．　Such　a　solu七ion　can　be　constructed　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　λ（η，θ）－A・岩言sin2θ，　　（2・2・1）
where　Ao　andαare　constants．　The　radius　R（t）where／1＝Ois　given　by
R（t）＝at． （2．2．2）
We　hereafter　call　the　solution　constructed　from　equation（2．2ユ）as吻olα730傭oη．
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Figure　22：Contour　plets　of　the　magnetic　flux．A　which　constructs　the　dipolar，　shell，　and
fiUX　rOpe　SOIUtiOnS　f士Orn　left　tO　right，　reSpeC七iVely．　The　para，meterS　are　taken　aSαニ0．8，
b／α＝0．7，and　kニπ／［4（α一う）］．
　　　Solid　curve　in　Fig．2ユshows　the　flux　function．4　as　a　function　ofηfor　the　dipolar
solution．　Contour　plots　of　A　for　dipolar　solution　is　shown　in　the　left　panel　of　Fig．2．2．
　　　When　the　fiux　fUnction　is　given　by　equation（2．2．1），　the　magnetic且ux　crossing　the
annulus　at　the　equatorial　planeθ＝・π／2　decreases　with　radius（see　Fig．2ユ）．　In　actual
MHD　explosion，　the　magne七ic　flux　can　be　swept　up　into　a　thin　shell　just　behind　the　loop
top，　The　shell　boundaries　are　assumed　to　be　at　r＝bt　and　r＝at（region　II，　see　Fig．
2．1）．Such　a　self－similar　field　can　be　constructed　by
直（η，θ）一 o丑：離n・θ，1翻工：：ηう乱暢，≦α）， （2．2．3）
wllere
A（η）－1－li甥，
　　7「（η）＝k（η一の，
（22、4）
（22．5）
al］Ldα，　b　and　k　are　consta皿ts（Low　1982）．　The　flux　fUnc七ions　in　region　1（η≦b）and　region
II（b〈η≦a）are　connected　smoothly　a七η＝b，　The　loop　lboundary　locates　at　r＝at7
where　A＝O．
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　　　TLhe且ux　fUnction　fbr　this　solution　is　shown　by　a　dashed　curve　in　Fig．2．1．　It　can　be
easily　shown　that　the　magnetic丘eld　lin．es　prolected　on　to　the　r一θplane　are　all　radial
in　region　I．　We　call　the　solution　constructed　from　equation（223）as　shetl　solution．　The
middle　panel　of　Fig．2，2　shows　the　contours　of／1　for　the　shell　solution，
　　　Another　solution　is七hat　we　call　flux　rope　solution．　As　the　magnetic　Ioops　expand，
acurrent　sheet　is　fbrmed　inside七he　magnetic　loops．　It　is　suggested　tha七the　magnetic
reconnection　taking　place　in　the　current　sheet　is　responsible　for　the　SGR　flares（Woods
et　al．2001；Lyu七ikov　2006）．　When　the　magnetic　reconnection　takes　place，且ux　ropes
（namely　plasmoids）are　formed　inside　magnetic　loops，　The　flux　function　should　then　have
a　local　maximum　inside七he　flux　rope．　Such　a　solution　can　be　constructed　by
A（ep，　e）＝
Aoa2
　　　　　　　sin2θ
評　　’
（region　l：η≦b），
Aoa2　　　　　　　A（η）sin2θ，　（region　II　bくη≦α），
（2，2．6）
where　Ae，　a　are　constants　a且d　A（η）is　given　by　equation（2．2．4）．　This　function　is　shown
by　a　dot－dashed　curve　in　Fig．2．1．1七has　a　local　ma認mu皿in　the　domainわくη＜α
（see　Fig．2．1）．　The　contours　of／1　for　the　flux　rope　solution　is　shown　in　the　right　panel　of
Fig．2．2．　Flux　ropes　apPear　behind　the　shelL
222　Dipolar　Solutions
Dipolar　solutions　are　constructed　by七he　flux　function　specified　by　equation（2．2．1）．　The
azimu七hal　magnetic丘elds　can　be　obtained　by　substituting　equation（2，2．1）into　equation
（2ユ．32）as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　嚇￥Q・，n（讐≒堪・in・・e，　（2・2・7）
where（20，n　are　constants．　Note　that　the　solutions（22．1）and（22．7）satisfy　the　formal　s（F
lution　given　by　equation（2．134）．　Sub5tituting　equations（2．2．1）and（2．2．7）into　equation
（2ユ．33），we　obtain　the　pressure　f血nction　P：
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　・P（η，θ）：＝P｛〕（η）十PA（η，θ）十PQ（η，θ），　　　　　　　　　　　　　（2．2．8）
where　Po（η）is　an　arbitrary　function　arisen　from　the　integration　and　PA　and、Pe　are　given
by
　　　　　　　　　　　　　PA（η，θ）－4幕（1≒綿（2α・－3α2η2一η4＋2η6）・in2　e，（2・2・9）
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Figure　2．3：Contour　plots　of　the　magエietic　flux　A（left），　the　poloidal　par七〇f　the　pressure
pA（centre），　and　that　of　the　gas　density　DA（right）fbr　the　dipolar　solution　inη／α一θpla且e
whenα＝0．8．
Pq（η，θ）一
Σ nQ・，m（2。ln（α2一η2）箏囎24π（m＋n－2）η2（1一η2）1＋学
混、撃冗η、誓≡li）塁1・9（・inθ），
sinm＋n－2θ，　for　m－1－n≠2，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．2．10＞
　　　　　　　　　　fbr　m→－n＝2．
Substituting　equations　（2．2．1），　（2，2．7），　（22．8），
density　fUnction　1）can　be　determined　as
（2．2．9），and　（2．2．10）　into　（2．1．31），　the
2ワ（η，θ）ニ1）o（η）十」DA（η，θ）十」DQ（η，θ）， （2．2．11）
where
D・（η）一詣（讐、謝・ （22ユ2）
DA（η，θ）－4π編≒窪；1［α2（8－・2η・÷3η4）一η6（5－6η2）1・in2θ，（2．2．13）
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Figure　2．4：Contour　plots　of七he　toroidal　magne七ic　field（left），　the　toroidal　pamt　of　the
pressure　pQ（centre），　a且d　that　of　the　densityヱフQ（righ七）fbr　the　dipolar　solution　inη／α一θ
plane　wheI1α＝0，8　and　m＝n＝4．
Σ
凧＋n≠2
nQ。，mgo，n（α2一η2）m＋丑一2（2a2－a2η2
DQ（η，θ）＝
一Σ　8πGM
　m÷n＝2
4πσM（m＋n－2）　η（1一η・）2＋m圭n
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　for　m＋n≠2，
n（？o，m（20，n一η2（2一α2一η2）十2（2α2一α2η2一η4）lo9（sinθ）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　，
η4），in（…－2）θ，
η（1一η・）彗
fbr
　　　The　parameters　m　and　n　correspond　to　the　Fourier　modes　in　the・θdirection
parameters　should　be　determined　by　the　boundary　condition　on　the　surface　of　the　central
star　where　magnetic　twist　is　inlected．
　　Equation（2．2．8）and（2．2．11）i皿dicate　that　the　solu．tion　consists　of　three　parts，1：も，
PA　and　PQ（or、Do，　DA　and　Dq）．　The　arbitrary　functiol1∫詫）（η）describes　an　isotropic
pressure　in　the　region　r　＜　」配（t）．　The　isotropic　density　profile工）o（η）is　related　to－po
through　equation（2．2．12）．　This　equation　is　similar　to　that　in　non－telativistic　model（Low
1982）．In　the　Ilon－relativistic　model，　gravity　is　supported　by　tlle　gradient　of　1「〕（η）．　In　the
relativis七ic　case，　relativistic　correction　of　the　plasma　inertia　ca皿not　be　ignored．　This　effect
is　included　in　the　first　term　in　the　right　hand　side　of　equation（22．12）．　Other　functions　PA
m十nニ2．
　　　（2．2．14）
　　　．These
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and　PQ（or工）A　and　DQ）come　from　the　interaction　with　the　electromaglletic　force．　Note
that　the　plasma　pressure」Pq，　which　balances　with　the　electromagnetic　force　produced　by
the　toroidal　magnetic且eld，　is　always　negative．　This　suggests　that　the　pressure　is　smaller
f（）rlarger　toroidal　magnetic丘elds．
　　　Fig．2．3　shows　the　contour　plots　of　the　magnetic　fiux　A（left），　the　poloidal　part　of　the
pressure　PA（centre），　and七hat　of　the　gas　density　D．4（right），　while　Fig．2．4　shows　the
contour　plots　of　the　toroidal　magnetic　field　Bip（left），the　toroidal　part　of　the　pressure　Pq
（centre），　and　that　of　the　gas　density　DQ（right）in　theη／α一θplane　for　m＝n＝4and
a＝0．8．
　　　The　magnetic　field　is　explicitly　expressed　as
Br　＝　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　COSθ，　　　　　　　　r21－（r／t）2
　　　　　　　Ao　2－一α2－（r／t）2
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　sinθ，Bθ ＝　　　　　　　t2［1一㈱・］暑
　　　　　　　　　　q。，。［α・一（r／t）・］9
Bφ一Σ
　　　　　　　　n
2Ao　α2－（r／t）2
　　　　　　　　　　　　　　　sinn－’θeφ，
rt［1－（r／t）2］1＋？
（2．2．15）
（2．2．16）
（2．2．17）
where　er，εθ，　and　eφare　uni七vectors　in　r，θ，　andφdirections　in　the　polar　coordinate，
respectively，　Note　that　Br　and　jBφare　zero　at　r＝R（t）but　Be　is　not　zero　a皿d　it　depends
on　time　whenα≠1．　We　Wi11　discuss　the　physical　meaning　of　this　Tesult　later　in§22．3．
　　　In　la七er　stage，　the　magnetic丘eld　becomes　stationaxy，
巖B2今呈α2c・s・ee，，
（2．2．18）
and　the　magnetic且eld　becomes　radial，　In　the　limit　t》r，　the　pressure　and　the　gas　density
inside　the　magnetic　loop　are　given　by
認P一諜・in・θ＋表圃，翻．， （2．2．19）
併蟻
　重
2Aga4
πGMr3
・in・θ＋轟（D・η3）1η一。・ （2．2．20）
Since　the　toroidal　magnetic且eld　tends　to　be　zero　in　this　limit，　the　pressure　and　density
do　not　depend　on　the　a皿Plitude　of　the　toroidal　magnetic　fields・
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Figure　2．5：Contour　plots　of七he　magne七ic且ux．4（lefの，　the　poloidal　part　of　the　pressure
pA（centre），　and　that　of　the　gas　density」ワA（right）fbr　the　she11　solution　inη／α一θplane
whenα＝＝0．8　and　b＝0．75α．
2．2．3 Shell　Solut　ions
Shell　solution、s　are　constructed　from　the且ux　fU　nction（223）．　By　substituting　equation
（2．2．3）into　equation（2．1．32），　the　function（2　can　be　obtained　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∫！（θ）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Qi（η，θ）＝◎　　　　　　　 　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．221）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　01一η21
　　　　　　　　　　　　　　（［2ii（η，θ）一￥、讐・［・in・T（α）一・in・T（η）］9・in・　e，（2・2・22）
where　f（θ）is　an　arbitrary　function　ofθ，　and　Q6　a皿d　Q6｛n　are　constants．　The　subscripts
∫and∫l　mean　that　the　fUnction　is　defined　in　region　I　a皿d　in　region　II，　respectively．
The　arbitrary　fu皿ctionノ（θ）can　be　determined　by　applying　the　boundary　condition　that
magne七ic　field　should　be　connected　smoothly　at　n　＝　b，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Qi（η＝b，θ）＝QU（η＝＝b，θ）．　　　　　、　　　　　　　　　　（2223）
By　using　the　boundary　condition，　the　fUnction　f　is　given　by
f（θ）一Σsinπθ・
　　　　　　n
（22．24）
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Figure　2．6：Contour　plots　of　the　toroidal　magnetic且eld　Bφ（lef七），　the　toroidal　part　of
the　pressure　Pq（cen七re），　and　that　of　the　gas　densi七y　DQ（right）fbr　the　shell　solution　in
η／a一θplane　when　a・＝0．8，　b＝0．75α，　and　n＝m＝4．
and　the　fUnction　qi三s　obtained　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　q’（η・θ）一ΣQ61・Ell’1＊ee・　　　　　（2・2・25）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　n
The　constants　Q6，n　and　Q6羨should　be　related　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　q・，n≡Q6，。　＝Q61n・in2”・T（α）・　　　　（2・2・26）
from　the　boundary　condition（2．2．23）．　Substituting　equations（22．3），（22．22），（2．225）
and（2．2．26）into　equation（2．1．33），　we　obtai且the　pressure　function　P（η，θ）．　The　density
function五）（η，θ）is　ob七ained　from　equation（2．1．31）．　The　fUnct　ions　（？，1〕，　and工）obtained
in　region　I　and　region　II　are　given　in　appendiX　B1．
　　　The　pressure　and　the　gas　density　consist　of　three　parts，　the　isotropic　part　Po　and　parts
representing　the　in七eraction　with　the　eleetromagne七ic　fbrce　by　the　poloidaユa皿d　toroidal
components　of　the　magnetic丘eld，　PA　and　PQ，　similarly　to　the　dipolar　solutions（see
equations（B．12）and（B．1．9），　fbr　the　pressuエe　and　equations（Bユ、5）and（Bユ13）fbr　the
gas　density）．
　　　Fig．2．5　shows　the　eontour　plots　of　the　magnetic　flux．A（left｝），　the　poloidal　par七〇f　the
pressure　pA（centre），and　that　of　the　gas　density　DA（right）inη／α一θplane・Fig・2・6　shows
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Figure　2．7：Distributions　of七he　Poynting且ux△3，≡≡π74島／G4言α4　sin2θ）（left）and
△工）A≡DAπ（］Mη3（1一η2）／［2！堵α4　sin2θ］（right）fbr　the　shell　solutions，　where　sr　is　the
Poyn七ing　fiux　in　the　radial　direc七ion．　Solid　curves　show　f6r　k＝π／［4（α一b）］，while　dashed
and　dot－dashed　ones　fbr　k＝π／［2（α一b）］，　and　k＝3π／［4（α一わ）］，　respectively．　Here・駄・e
ta】ke　（20，n＝0．
contour　plo七s　of　the　toroidal　magnetic　field　Bφ（left），the　toroidal　part　of　the　pressure　PQ
（centre），　and　tha七〇f　the　gas　density　I）Q（right）inη／α一θplane．　The　parameters　are
taken　to　beα＝0．8，うニ0．75α，　and　m＝n＝4in　both丘gu．res．　A　shell　structure　appeaエs
behind　the　loOP七〇P．
　　　「The　pressure　PQ　is　always　negative（see　equations（B⊥4）and（B．1．11）and　the　middle
panel　of　Fig2、6）and　its　amplitude呂is　proportional　to　that　of　the　toroidal　magnetic丘elds，
Qo，n．　This　indicates　that　the　pressure　is　smaller　fbr　a　larger　toroidal皿agnetic　field．
　　　The　magnetic　field　is　explicitly　given　by
～γ
β
B
Bメ∫
Be∫
Bあ∫
Similarly　to　the　dipolar　solution
sponds　to　the　Fourier　modes　in　the　polar　a皿gleθ
amplitude｛［？o，，n　of　the　toroidaJ　magnetic　fields　should　be　determined　by　the　b
eondition　at七he　surface　of　the　central　stal　where　the　magnetic　twist　is　injected．
一2ﾎα2c・・θ，　　　　（2・2・27）
一］1）Qorn≠・）・iバ　1θ，　　（2・228）
－2｡；E’2ZA（伽・e，　　　（2・229）
－4揀ｿ2鳶sin3丁畿ヂ（r／t）sin・e，　脚）
一耳9恥A禰1潟　　（2・2・31）
　　　，the　shell　s lutions　have　the　paエameter　m　which　corre－
　　　　　　　　　　　　 　　　　　．These　modes　and　the　correspolldiIlg
　　　 　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　 oundary
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　　　In　contrast　to　the　dipolar　solution，七he　magnetic丘eld　lines　do　Ilot　cross　the　equatorial
plane　in　region　I（see　the　left　panel　in　Fig．2．5）、　Note　that　in　the　limit　that古》r，　the
magnetic　fields　and　plasma　distribution　approach　those　of　the　dipolar　solution，　given　by
（2．2．18），（2．2．19）and（2．220）．
　　　At七he　boundary　r　：R（t），七he　field　components　B．　and、Bφare　exactly　zero，　but　Be
is　not　zero．　Since　the　Poynting　flux　5＝（E　x　jB）／（4π）is　not　zero　at　r＝＝R（の，　the
energy　flux　will　be　transmitted　to　the　region　outside　the　boundary　at　r　・・　R（t）．　When
cos　7「iα）！：0，　since　the　magnetic　field　vanishes　at　r＝R（t），　the　energy　is　no七transferred
to　r＞R（t）．　This　happens　when　the　constant　k　is　given　by
　　　　（21＋エ）π
k＝　　　　　　2　　α＿ゲ （22．32）
where　hs　a皿integer　number．
　　　Fig．2．7　shows七he　distributions　of七he　Poynting　fiux△3rニr4πSr／（．4若α4　sin2θ）（left
panel）and△工）．4≡．DAπGMη3（1一η2）／［2A言a4　sin2θ］（right　panel）fbrα＝α8，　b／a＝＝o．75，
and　Bφ＝ofbr　shell　solutions．　Solid　curve　denotes七ha七fbr　k＝π／［4（α一わ）｝，　while
dashed　and　dot－dashed　ones　do　fbr　k：＝π／［2（α一わ）］and　k＝3π／［4（α一b）］，　respectively、
When和satis丘es　equation（2232），　Be（t，　r＝αt，θ）ニO　and　thus　Sr（t，　r＝at，θ）需O．
Electromagnetic　energy　is　not　transmitted　ahead　of　the　loop　top．　When　K・　does　not　satisfy
equation（22．32），七he　Poynting　fiux　S，　a七r＝at　is　no七zero　and　the　electromagne七ic　energy
is　transmitted　toγ＞at．　The　physicaユinterpretation　of　the　condition　given　in　equation
（2．2．32）is　a＄fbllows．
　　　Le七us　co且sider　the　MHD　waves　propagating　inside　the　magnetic　Ioops．　The　M且D
waves　consist　of　the　forward　wave　Bfe，　and　the　re且ected　wave　B，ef（Bfe，　and　B，ef　are　the
magnetic　fields　in　the　poloidal　plane）．　When　the　wave　B愚is　tran＄mitted七〇region　III
（see　Fig．2．8），　the　elec七romagne七ic　energy　can　be　converted　to　the　kinetic　and　ther皿al
energies　in　region　III．　The　magnetic丘eld、Be　given　in　equation（2．230）can　be　expressed
by　the　superposition　of　the　fbrward　and　re且ected　waves．　When　the　density　enhanceme且t
appears　ahead　of　the　magnetic　loop　in　region　II，　the　forward　waves　call　be　partia皿y
reflected　by　it．　The　condition　for　the　perfect　ref玉ec七ion　should　be　determined　by　the
wavelength　A　and　the　thickness　of　the　density　enhancement　d　rv（α一b）t．　This　situation
is　analogous　to　the　enhancement　of七he　re且ection　rate　by　coatingIaglass　with　dielectric
mediuln．　The　reflection　rate　becomes　maximum　wllen　the　width　of　the　dielectric　medium
d　satisfies　d＝（21十1）λ／4．　whenλ＝2π／k，　this　condition　coincides　with　equation
（2．2．32）．Note　that　the　parameter鳶in　equation（2．2．32）is　not　exactly　the　wave　number
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region　I・region　II、　　region　III
　　　　　　　＼、
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Figure　2．8：Schematic　picture　of　the
propagating　waves．　The　forward
wave　Bf。r　and　the　reflected　waves
Bref　propagate　inside　the　loops．
Solid　curves　show　the　Ioop　top　at
r＝R（t），while　the　thin　curves　show
the　magnetic丘eld　lines．　The　super－
position　of　these　waves　determines
βθin　region　ll．　The　leak　wave　Bleak
apPears　ahead　of　the　loop　top　in　re－
gion　III．
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Figure　2．9：　　Con七〇ur　plots　of　the　flux　魚ユnction
A／（Aoa2）of　the　shell　solution　f〈）r　k＝π／［2（a－b）］
（left　panel）and　k＝37「／［4（a－b）］（righ七panel）．
bu七it　determines　the　profile　of　the　magnetic丘elds（see　equations（2．2．3），（2．2．4），　and
（2．2．5）fbr　the　definition　of　h）．　When　the　colユdition（22．32）is　satisfied，七he　MHD　waves
propagating　in　the十r　direc七ion　are七〇tally　reflected　by　the　dellsity　enha皿cement　produced
by　the　loop　expansion．　For　the　dipolaヱsolution，　the　magnetic　energy　is　transmitted　to
r＞R（のbecause　the　density　enhancement　does　not　appear（see　the　right　panels　of　Fig2．3
and　Fig，2。4）．
　　　When　k＞π／［2（α一b）］，七he　magne七ic　shell　recedes　from　Ol～αto　the　re饒on　b＜η＜α，
and　a　flux　rope　appears　aroundη　＝αahead　of　the　magnetic　shell．　Fig．2．9　shows　the
contour　plots　of　the　magnetic　fiux、A　of　the　shell　solutions　fer　K”ニπ／［2（α一う）］（left　panel）
and　k＝3π／［4（α一b）］（right　panel）．
2．2．4　Flux　Rope　Solutions
Flux　rope　solu七ions　which　include且ux　ropes　inside　the　expanding　magnetic　loops　are
constructed　by　the且ux　fUnction（2．2．6）．　　　　　　　　　　　．
　　　By　su．bstituting　equation（2．2．6）into　equation（2ユ．32），　the　fUnc七ion　Q　can　be　written
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Figure　2、10：Contour　plots　of七he　magnetic且ux　A（left），七he　poloidal　par七〇f　the　pressure
pA（centre），　and　that　of　the　gas　density工）A（right）fbr　the且ux　rope　solution　inη／α一θ
plane　whenα＝0．8，b＝0．75a．
as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　σ（η・θ）一写（、學1＋号・in”　e，　　（2・2・33）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　伽）一￥（、學・＋号A書（η）・inπθ，　（2・2・34）
where（？o，n　is　a　constant　and　subscripts　I　and∫∫denote　region　I　and　region　II，　respec－
tively．　The　pressure　and　dellsity　functions（i．e．，」P　andヱ））can　be　obtained　by　substituting
equations（2．2．6），（2、2．33），（2．2．34）into　equations（2．1．31）a皿d（2．1．33）．　The　functions　P
andヱ）obtained　i且region　I　and　region　II　are　given　in　appendix　B　2．
　　　The　pressure　and　the　gas　density　consist　of　three　paエts，　the　isotropic　part　Pe　and
parts　representing　the　interaction　with　the　electromagnetic　force　by　the　poloidal　and
toroidal　magnetic　fields，、PA　alld」PQ（see　equations（B．2ユ）and（B．2．7）fbr　the　pressure
and　equations（B．2．4）and（B2．10）for七he　gas　density）．
　　　Fig．2．10　shows　the　contour　plots　of　the　magnetic　fiux　A（16ft），　the　poloidal　part
of　the　pressure　1『4　（centre），　and　that　of　the　gas　density　」〔）A　（right）inη／α一θplane・
Fig，2．11　shows　contour　plots　of　the　toroidal　magnetic　field　Bφ（lefの，　the　toroidal　part　of
the　pressure　pQ（centre），　and　that　of　the　gas　density　Dq（right）inη／α一θplane・Tlle
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parameters　are　taken　to　beα＝0，8，　b　＝＝O．75a，　and　m＝n＝4in
rope3　exist　behind　the　loop　toP（see　the　left　panel　of　Fig．2ユ0），
　　　The　magnetiC　fieldS　in　regiOn　I　and　II　a，re　eXpliCitly　giVen　by
Bメー
～θB
」φB
B．∫
2Aoα2
r21－（7／の2
　　　　　Aoa2
cosθ，
t・［1　－　（r／t）2］睾
　　　　　　　9。tn
sinθ，
both　figures．　The且ux
（2．2．35）
Σ。rt［1－（r／t）2］1＋？
2／loα2　　A（r／t）
（7・／t）sinn一工θ，
cosθ，
（2．2．36）
（2．2．37）
r2
　　　　　　　　Aoa2
Be∬一
1－（r／t）2
　　1
t2 m1　一一（r／t）2］塁
4箏［1－（瑚sin3（讐聚畿珊）　｛
Q・，冗脚／オ），i且一・θ．
（22．38）
B6’一Σrt　［・一（r／t）2］1＋x
一A　（T／t）｝・in・e・（2・2・39）
n
（2．2．40）
且ere　the　subscripts∫and∫∫denote　the　magnetic　fields　in　region　I　a皿d　region　II，　re－
spec七ively．　Similarly　to七he　dipolar　and　shell　solutions，七he　parameter　m　represen七s　the
Fourier　modes　which　specify　where　the　magnetic　twist　is　inj　ected．
　　　In　the　limit　that　t》T，　the　flux　rope　solution　reduces　to　the　dipolar　solution　given
by　equation（2．2ユ8），（2．2ユ9）and（2．220）．　In　this　limit，　the　magnetic　field　becomes
stationary　and　radial．
　　　Note　that　the　field　compoIlen七Br　and　Be　are　exactly　zero　but　Bθ　is　not　zero　at　r　＝　R（t）
unless　the　condition（2．2．32）is　satis丘ed．　The　electromagnetic　energy　is　tra皿smitted　to
r＞R（t）unless　the　condi七ion（2．2．32）is　satisfied　as　discussed　in　the　previous　subsee七ion・
When　equation（2，2．32）is　satis且ed，　the　Poynting且ux　is　totally　reflec七ed　at　r　a、配（t）and
the　electromagnetic　energy　is　not　transmitted　toγ≧R（t）．
2．3 Physical　Properties
Here　we　discuss　physical　properties　of　the　three　solu七ions　we　derived　in§2．2，王n　this
section，　we　organize　our　di呂cussion　into　fbur　parts．　First　we　consider　the　energetics．
Second　we　show　the　shell　a皿d　flux　rope　structures　derived　in§2．2．3　and§2・2・4　inside
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Figure　2．11；Con七〇ur　plots　of　the　toroidal　magnetic且eldβφ（left），　the　toroidal　part　of
the　pressure　pQ（centre），　and　that　of七he　gas　densi七y　DQ（right）for　the　fiux　rope　solu七ion
inη／α一θplane　whenαニ0．8，　b＝0．75α，　and　n＝m＝4．
the　magne七ic　loops．　Third　we　study　the　relativistic　effects，　especially　the　role　of　the
displacement　cuエrent．　Finally，　we　apply　our　solutions　to　SGR　fiares，
2．3．1　Energetics
First　let　us　consider　the　dipolar　solution　without　the　toroidaユmagnetic　field（i．e．，　qo，n　＝・　O）
for　simplicity，　Total　energyεcon七ained　in6ide　the　expallding　magnetic　loops　is　given　as
ε・・K＋Ui。＋｛義h＋UE＋ひM＋W， （2．3．1）
where
K－?DdVp72，
Uli・一ｩVr⊇、怖
Ut・一ｩγr呈、・
碗一ｩy壽
（2．3．2）
（2．3．3）
（2．3．4）
（2．3．5）
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Figure　2ユ2：Aschematic　picture　showing　a皿expandi丑g　magnetic　loop．　Toroidal　magnetic
field　is　crea尤ed　inside　the　magnetic　loop　due　to　the　twist　injection　from　the　surface　of　the
皿agnetar．　The　magnetic　pressure　gradien．t　force　plus　the　pressure　gradient　fbrce　balances
with　the　magnetic　tension　fbrce　by七he　poloidal　magnetic　field．
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　UM－fvdV？9，　　　脚
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　w－一ゐdy飾，　　　（2・3・7）
are　kinetic，　ther皿al　inertial，　thermal，　electric，　magnetic，　and　gravitational　potential　ener－
gies，　respectively．　Since　the　solutions　we　derived　describe　the　freely　expa皿ding　magnetic
loops，　i．e．，工）v／Dt＝0，　the　total　kinetic　energy　K　given　by
K－?麻ﾏ7・dγイ吻∠㌔θ∬dφη馨）・inθ， （2．3．8）
does　no七change　with　time．　Here　the　tota1｝dnetic　energy　is　integrated　inside　the　spherical
surface　of　r＝　R（の．　Other　energies　can　be　evaユuated　by　carrying　out　the　integration
directly．　The　non－kinetic　part　of　the　total　energyε’≡≡乙Tin十乙㌃h十ひE十UM十’［，［，「con七ained
inside　r＝　R（t）is　then　given　a」s
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　4Ala3
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．3．9）　　　　　 　　　　　 ε’＝
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　3t
　　Since　the　thermal，　gravita七ionaユpotentia工，　and　magnetic　energies　colltain　infinity　due
七〇the　divergence　of　P，ρ，　and　Br　at　r・；0（see　equations（2．2．9），（2・2ユ3），　a工上d（2・2ユ5），
respectively），　we　renormalized　the　infinite　parts　of　Uth，　UM，　and　W　to　zero（see　Low　1982）．
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　　　The　non－kinetic　part　of　the　total　energyε’depends　on　the　amplitude　of　the　poloidal
magnetic　field　Ao，　but　is　independent　of　the　isotropic　component（i．e．，　Po　and　Do）．　The
isotropic　componen七does　not　contribute　to　the　total　energy　because　the　thermal　energy
of七he　isotropic　plaεma　cancels　with　that　of　the　gravitational　potential　energy．
　　　The　energyε’diverges　at　t＝Obecause　we　assumed　a　point　mass　at　the　origin．　In
magnetaエs，　since　the　magnetar　has　a伽ite　radius　l配3，　the　self－similar　expansion　will　take
place　when　r＞ro＞Rs　and古＞to．　Let　us　denote　the　total　energy　and　the　non　kinetic　part
of　the　total　energy　inside　the　spherical　surface　of　ro≡R（to）asεo　andε6，　respectively．
The　expansion　takes　place　whenεo＞86．　Siロce　the　total　ldnetic　energy　K＝εo一ε6
does　not　change　with　time　andε’（t）giveエ1　in　equation（2．3．9）decreases　with　time　fbr　the
dipolar　solution，ε（t）ニε’（t）十K＜ε6十K＝εo．　The　released　energyεo一ε（‘）is　carried
away　to　r＞R（の．　This　can　be　con．fir皿ed　by　integrating七he　energy　con5ervation　equation
inside　the　spherical　surface　r＝：R（t）as
個（ρ＋4酌＋E2壽B2一σ票ρツ1d3T
　　　　　　　　　　　　　　　　　÷ゐω▽・［（働2”÷E姦B－G判爾（2・3ユG）
Since　this　integration　is　cumbersome，　we　do　not　show　the　details　of　the　calculation．　We
have　to　point　out　that七he　integration　with　the　volume　V　cannot　be　exchanged　wi七h　the
time　deriva七ive　ill　the　first　term　since　the　volume　y　changes　with　time．
　　　Next　let　us　consider　the　case　Qo，n≠O、　Since　the　integration　of　equations（2・3・2）。
（2．3．7）is　coエnplex，　we　evaluate　the　total　energy　inside　the　closed　boundary　by　a　different
皿．ethod．　Note　that　equation（2．1．36），　which　represen七s　equa七ions　of　motion　iロthe　self－
Similar　SpaCe，　indiCateS　tha七the　Self－Similar　eqUa，tiOnS　We　deriVed　are　ClOSely　related　tO
the　static　Telativistic　MHD　solutions　except　the　eXistence　of　the　thermal　inertial　term　a皿d
the　electric丘eld．　We　can　derive　the　virial　theorem　for　the　relativistic　self－similar　MHD
（see　appendix　E）；
3（r－1）Uth＋Uin＋娠＋UE＋W＝n＋8，（23．11）
where
H－
　　　　　一歩／｛2［圃（E・醐r・BX叫ト（E2＋B2）（r　・　dA）｝，（2・3ユ2）
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Figure　2．13：kdependence　of　the　non　kinetic　part　of　the　total　energyε’
the　shell　and　flux　rope　solu七ions．
（solid　curve）for
and
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　8－／d噺・
Here　A　is　the　surface　enclosing　the　volume　V．
ε’ca、11　be　written　froln　equation（2．3．11）as
E毒β）・　　（23ユ3）
The　non－kinetic　part　of　the　total　energy
εt＝一（3r－4）乙㌃h十冗十5．
We　can　evaluateε’inside　the　expanding　spherical　surface　of　T
that　PニρニBr＝Bφ＝：Oat　r＝」配（t）as
ε’＝
4Alα3
　3t　，
1　6T`　苫a5　k2（1一α2）co七27「（α）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　，16Aga・k・譜（α）
　　　　　　　3古　　　　，
（2．3ユ4）
＝・lil（t）by　using　the　fact
（dipolar　solu七ion），
（shell　solution），
（且ux　rope　solution），
（23．15）
In　all　solutions，七he　non－kinetic　par七〇f　the　total　energy　does　not　depend　on　the　toroidal
magnetic丘eld　because　the　toroidal　magnetic　field　does　not　change　the　dynamics　of　the
expanding　magnetic　loops　in　the　self－similaエstage．　This　can　be　unders七〇〇d　from　the　fact
that　when　we　take　Qo，n＝0，七he　solutions　we　derived　satisfy　equations（2．1．31），（2．1．32）
and（2．1．33）without　any　modi丘cation　on　the　poloidal　magnetic　field．　Tb　u．nderstand　this
reason，1et　us　consider　the　equation　of　motion　in　theθdirection、　Since　v＝ver，　the　fbrce
balance　should　be　attained　in　theθdirection（see　Fig．2．12）．　The　pressure　PQ　is　smaller
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Figure　2．14：The　pressure　enhancemen七△PA（left）and　the　density　enhancement△DA
（right）for七he　shell　solution　are　shown　as　a　function　ofη／α．　solid　curve　is　for　b＝9α／10，
while　the　dashed　and　dot－dashed　ones　are　fbr　b　；3a／4　a皿d　b＝α／2，　respectively．　other
parameters　are　fixed　at　a＝0．8　and　h”＝π／［4（a－b）］．
for　larger　toroidal　magnetic　fields　because　PQ　is　proportional　to－Q9，冗（see　equations
（2．2ユ0）for　the　dipolaJr　solution，（B．1．4）and（B．1．11）for　the　shell　solut1on，　and（B．2．3）
and（B2．9）fbr　the且ux　rope　solution）．　For　larger　toroidal　magnetic　fields，　the　magnetic
pressure　gradient　fbrce　by　the　toroidal　magnetic且eld　balances　with七he　Inagnetic　ten8ion
force丘om　the　poloidal　magnetic丘eld．　As　a　result，　the　eXistence　of　the　toroidal　magnetic
field　modi且es　the　plasma　distribution，　but　does　not　cha且ge　the　dynamic8．
　　　Fig．2．13　shows七he鳶dependence　ofε6　fbr　the　shell　and且ux　rope　solutions（note　that
both　solutions　have七he　same　k　dependence）．　When　the　condition（22．32）is　satis且ed，　the
total　energy　contained　inside　the　magnetic　loops　is　equal　to　K　and　conserved　for　the　shell
and且ux　rope　solutions　because　the　energy且ux　is　zero　atγ＝R（t）．　When（22．32）is　not
satisfied，　the　total　energy　is　larger　than　K　byε’（see　equation（2．2．32））．　The　excess　energy
is　carried　away　to　the　region　III（r＞R（t））to　attain　the　ftee　expansion，　i、e．，　Dv／Dt＝＝0・
2．3．2 Shell　and　Flux　Rope　Structures
Let　us　examine　the　density　and　pressure　distribution　fbr　the　shell　solution　derived　in§
2．2．3．We　define　the　density　and　pressure　enhancements　as
△・PA－m2πη4
△DA－m
A3a4　sin
・θ］PA，
π（］Mep3（1一η2）
2A9　a4　sin2θD
ー
（2．3ユ6）
（2、3．17）
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　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　△PQ－［4鑛畜矧％，　（2・3’18）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　△DQ・・＝［27rGM（m十n－2）η（1－一η2　　n（90，m（？〔）1n　sinm＋n　2θ）2］DQ・　（2・3・19）
　　　These　functions　are　normalized　to　be　unity　in　region　I，　where　the　poloidal　magnetic
丘eld　lines　are　radial　for七he　shell　solution．　In　Fig．2ユ4，　the　pres＄ure　aロd　density　en－
hancements，△PA　and△1）4　are　plotted　fbr　b＝a／2，3α／4，9α／10　whel1α＝0．8　and
lbニπゾ［4（a一う）］．　In　all　three　cases，　the　pressure　and　density　pulses　apPear　at　the　toP
of　the　magne七ic　loops．　Their　amplitudes　are　larger　fbr　a七hinner　shell．　The　peak　of　the
pressure　enhancement　appears　behind　that　of　the　densi七y　enhancement．　This　s七ructure
comes　from　the　requirement　for　the　fbrce　balance　with　the　gravity．　As　mentioned　in§
2．3．1，this　rela七ivistic　self－similar　solution　is　similar　to　the　static　solution　in　which　the
force　balance　is　attained．　As　plasma　is　swept　up　into　the　shell，七he　density　increases　in－
side　the　shell．　Tb　supPort　the　gravity　by　this　excess　density，　the　pressure　gradient　apPears
behind　the　density　enhancement．　The　density　deerease　behind　the　pressure　enhancement
also　colnes　from　the　requirement　fbr　the　force　balance．　Since　the　decrease　of　the　density
enables　the　buoyancy　force　to　push　the　plasma　in　the　radial　direction，　this　buoyancy　fbrce
maintains　the　pressure　pulse．　These　structures　are　identical　to七hose　iエ1　non－relativis七ic
solution（Low　1982）．
　　　Fig．2ユ5　plots△PQ　and△DQ　fbr　b　＝α／2，3α／4，9α／10　whenα＝o．8　and　k＝
π／14（α一b）］．As　mentioned　in§2．2，　the　Lorentz　force　exerted　by七he　toroidal　magnetic
丘elds　always　reduces　the　pressure．　A　local　minimum　of　the　density　enhancement△DQ
locates　behind　a　local　maximum　of　d△∫ゐ／吻．　This　structure　also　comes　from　the　force
balance．　Pressure　gradient　force　balances　with　the　buoyancy　fbrce　in　the　rarefied　region．
　　　NText　we　examine　the　structure　of　the　fiux　rope　solution　derived　in§2．2．4．　We　define
the　normalized　toroidal　magnetic　field　strength　as
　　　　　　　　　　　　Bφ亡2
△Bφ（η）＝
　　　　　　　　　（？e，n　sinn－1θ辱
（2．3．20）
Solid　curve　in　Fig．2ユ6　shows△BφaεafUnction　ofηfbr　b　＝0．95α，　while　the　dash　and
dot－dashed　ones　show　that　for　b＝0．8αa皿d　bニ0．65a，　respectively．　Other　paraエneters　are
丘xed　at　a＝0．8　andた＝π／［4（a一わ）］．　The　toroidal　magnetic丘eld　has　a　pea　k　inside　the
flux　rope．　Its　amplitude　is　larger　fbr　a　Iargerαand　a　thinner　shell．　The　shell　structure　a、lso
appears　behind　th．e　loop　top（see　Fig．2．10　and　2．11）．　Solid　curve　in　Fig．2．17　shows△B3，
which　corresponds　to　the　magnetic　pressure　by　the　toroidal　magnetic　field，　as　a　function
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Figure　2．151　The　pressure　decre皿ent△、PQ（left）and　the　density　decrement△DQ（right）
by　the　azimu七hal　field　are　shown　as　a　f廿nction　ofη／αforむhe　shell　so圭ution．　Solid　curve
is　fbr　b＝9α／10，　while　dashed　and　dot－da£hed　cllrves　are　forわ＝3α／4　a－d　b＝α／2，
respectively．　Other　parame七ers　are　fixed　atα＝o．8　and　k　・・　T／［4（α一わ＞1．
ofηforα雪0．8，う＝o．95α，　and　k＝π／［4（α一う）｝．　Dashed　a皿d　dot－dashed　curves　show
△PQ　and△DQ，　respectively．　Plaεma　density　decreases　i且side　the　shelL　The　decrement　of
the　plasma　density　leads七〇the　buoya皿cy　force　which　lbaユances　with　th．e　pressu．re　gradient
force　in　front　of　the　shell．　Behind　the　shell，　the　pressure　gradient　force　balances　with　that
of　the　magnetic　pressure．　This　effect　is　more　prominent　fbr　the且ux　rope　solution　than
for七he　shell　solution　since　the　magnetic　pressure　is　enhanced　inside　the且ux　rope．
2．3．3 The　Role　of　the　Displacement　Curren七
We　showed　that　Pq　is　always　nega七ive．　On　the　other　hand，　PA　can　have　ei七her　positive
or　negative　values．　In　this　subsection，　we　obtain　the　condition　fbr　PA＜0．
　　　First　let　us　collsider　the　dipolar　solution　derived　in§2．2．2．　The　condition　that　PA
given　by　equation（2．2．9）is　positive　in　O≦η≦ais　given　by
2a2－3α2η2一η4十2η6≧0． （2．3．21）
The　critical　value　a＊for　PA＞Oin　O≦η≦ais
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　69＋11V蕊
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　二と0，958．　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．3、22）　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　α＊ニ　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　12
Whenα〉α、，、pA　has　negative　values　in　the　domain　O≦η≦α・Sinceαdenotes　the
expa皿sion　sp　eed　of七he　magnetic　loops　at　r＝、配（t），　the　above　condition　indicates　that　P4
can　be　negative　for　fas七er　expansion．
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Next　let　us　cal¢ulate　the　azimuthal　compon．e且t　of　the　current　density，
3φ＝・2，。t＋2di、p， （2．3．23）
where
　　　　　　　　　　　　　　漏・≡（▽liTiS！B）φ一纂2α2－5空孝誓4『2写㌔玉蜴　醐
　　　　　　　　　　　　　ゴ・is・≡一姦∂霧一鍔；η4（6一浮署÷29‘1・圭…e・閾
and
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ゴφ一葺2α2『誓≠羅4鋤6・in・e・　（2・鋤
The　currentゴr。t　is　always　positive，　whileゴdisp　has　negative　va玉ues　fer　a　largerαiエ10≦
η≦α．The　displacement　currentゴdisp　cannot　be　ignored　f（｝r　a　larger　a　and　it　reduces　the
azimuthal　cu．rrentゴφ．　Thus　the　currentゴφchanges　its　sign　fbr　a　largerα．　Remember　tha尤
the　pressure、P　is　de七ermined　by七he　e　component　of　the　equaもion　of　moもion　given　by
（一▽P÷ゴxB÷ρeE）θ；0・ （2．3．27）
According　to　the　definition　of、PA　and、Pq，　the　poloidal　component　of　equation（2．3．27）is
given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　藷一ゴipB，・　　　（2・3・28）
Since　both∂pA／∂θandゴφBr　depend　onθby　sinθcosθ，　and　Br／cosθis　positive，　the　sign
of　PA　is　determined　by　that　ofゴφ／sinθ．　Thus」PA　can　be　negative　when　the　displace皿ent
currenLtゴdisp　domina七es　the　currentゴr。t．　The　condition七hatゴφ≦Ocoincides　With七he
condition　tha七PA≦0（i．e．α≧a‡，　whereα＊is　giveロby　equa尤ion（2．3．22））．
　　　Next　let　us　consider　the　shell　and且ux　rope　solutions．　Since　these　solutions　are　more
complex，　the　equation　PA＝Ois　solved皿umerically．　lnstead　of　using　parameters　a　and　b，
we　introduce　the　fbllowing　parameters，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Vmax；α，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（2．3．29）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　△－a－b．　　　　　（23．3・）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　α
These　parameters　denote　the　maxdmum　speed　of　the　expanding　loops　and　thickness　of　the
shell　behind　the　loop　top，　respec七ively．　Fig．　2．18　is　a　diagram　shoWing　whether　the　solu七ion
七ha七pA＝・Oexists　fbr　the　shell　and且ux　rope　solutions　in　the　param．eter　space　of　Vmax
and△fbr　k＝π／［4（a－b）〕．　Solutions　where　PA＝OeXist　in　the　shaded　area　for　the　shell
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Figure　2ユ6：Distribution　of△Bφfor　the
且ux　rope　solution　as　a　function　ofη／αfbr
α　＝・0．8．　Solid　curve　is　fbr　b／α　＝　0，95，
while　dashed　and　dot－dashed　ones　are　fbr
b／α＝o．8and　b／a＝α65，　respectively．
Loo
Figure　2．17：Dis七ribution　of△」B3　for　the
fiux　rope　solution　as　a　function　ofη／a　fbr
a　＝　　o．8　and　う／α　＝　　α95　（solid　curve）．
Dashed　and　dot－dashed　oエ1es　denote△PQ
and△DQ，　respectively．
solution　and　in　the　grey　area　for　the　flux　rope　solution．　Similarly　to　the　dipolar　solution，
the　efFect　of　the　displacement　current　is皿ore　prominent　for　a　larger　Vmax．　Generally，　PA
is　smaller　fbr　a　larger　Vmax　and　thicker　shells　in　paraユ1el　that　the　displacement　current
becomes　impor七ant　for　larger　Vma，c　and△．　Fbr七he　flux　rope　solution，七he　di＄placement
current　is　important　not　only　in　region　II　but　in　Tegion　I（right　bottom　region　in　Fig．2，18）．
In　this　case，　PA　is　negative　f（）r　b≧0．817．
2．3．4　Application　to　SGR　Explosions
SGR　flaエes　can　be　triggered　by　energy　inj　ection　into　magnetic　loops　at　the　surface　of　a
strongly　magnetized　neutron　star（e．g．，玉yutikov　2006）．　When　s面ciently　large　energy　is
i功ected，七he皿agnetic　loops　will　become　dynamically　unstable，　and　expand　relativistically．
Magnetic　energy　release　in　the　expanding　magnetic　loop8　can　be七he　origin　of　SGR　Hares．
The　expanding　magnetic　loop8　will　also　produce　maglletosonic　waves　propagating　ahead
of　the　loops．　High　energy　particles　can　be　producεd　in　the　magnetic　reconnεction　inside
the　loops，　and　in　shock　fronts　fbrmed　ahead　of　the　loops．
　　　We　did　not　solve　the　structure　of　the　region　ahead　of　theエnagnetic　loops（r＞R（t））．
When　the　outer　region　is　a　vacuum，　electromagnetic　waves　will　be　emitted　from　the
boundary　at　r；R（t）．　When七he　plasma　density　is　much　larger　than　the　Goldreich－
Julian　density（Goldreich＆Ju！ian　1969）and　the　wave　frequency　is　much　smaller　than
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the　plasma　f士equency，　the　outer　plasma　can　be　studied　by　using　MHD　equations．　It　will
be　our　future　work　to　eonnect　the　selfニsimilar　solutions　inside　r　＝＝　R（t）and　the　solu七iolコs
in・r≧R（t）．
　　　Now　let　us　estimate　the　energy　fbr　the　SGR　explosion　based　on　the　self－similar　solu－
tions，　Let　us　take　the　field　s七rength　to　be　1015　Gauss（Kouveliotou　et　al．199811brahim
et　al．2002；Ibrahim　et　al．2003）a七the　stellar　radiu．s、R，ニ106　em．　This　Ieads　to
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　2魁1・・5Ga－　　　（2・3・3エ）
By　assuming七ha七七he　self－similar　expansion　begins　when　to＝・R，／a，　the　released　energy
from　the　expanding　magnetic　loops　can　be　estimated　from　equation（2．3，15）as
　　　　　　　　　　　　　　　　　♂一｛6×1046erg，　　　　（dipolar　solution），2x1047△－2　erg，　（shell　solution），8×1047△『2erg，　（且ux　rope　solution），（2・3・32）
Here　we　takeα＝vm｛xx　bl　o．9　and　kニπ／［4（α一b）］．　These　results　agree　with　the　observed
energy　of　SGR　giant且ares（Hurley　et　al．2005；Pa工mer　et　al．2005；Tbrasawa　et　a1．2005）．
Note　that　the　to七al　energy　con七aユned　in　the　expallding　magnetic　loops　is　more　energetic
fbr　thinner　shells．　The　non－ki1ユetic　part　of　the　totaユenergyε’is　inversely　proportional　to
the　3quare　of　the　shell　thic㎞ess、　When　some　fraction　of　the　ldnetic　energyκis　converted
to　the　electromagnetic　energy，　the　released　energy　can　be　larger　than　that　estimated　by
equation（2．3．32）．
2．4 Summary＆Discussions
By　extending七he　self－similar　solutions　derived　by　Low（1982），　we　derived　self－similar
solutions　of　relativ重stically　expanding　magnetic　loops　taking　into　account　the　toroidal
magnetic　fields．　The　dipolar　solution　derived　in§2．2．2　gives　us　a皿insight　into　the
relativistic　expansion　of　the　magnetic　loops　because　of　its　simplicity．　However，　the　shell
and且ux　rope　solutions　derived　in§2、23，2．2．4　have　more　physically　interesting　proper七ies
such　as　an　enhanced　magnetic　pressure　at　the　shells　and　flux　rope　structures．　Such
configurationsエnight　be　more　probable　for　SGR　flares．
　　　The　equations　of　motion　in七he　self－similar　stage　are　similar’to　those　of　the　static
equili『brium　state　except　the　e｝dstence　of　the　relativistic　thermal　inertial　term　and　the
electric　field．　This　fact　allows　us　to　evaluate　the　non－kinetic　part　of　the　totaユenergy　in．
the　magnetic　loops　by　using　the　virial　theoreln．　The　magnetic　loops　with　shell　or舳x　rope
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Figure　2．18：The　diagram　showing　where　the　solution　PA＝Oexists　in　the　parameter
space　Vma）c　and△＝（a－－b）／αwhen　k＝π／［4（a－b）］for　the　shell　solution（the　shaded
area）and　fbr　the　flux　the　rope　solution（grey　area）．
structures　carry　more　energy　than　the　simple　dipole　solution．　The　energy　is　comparable
to　the　observed　energy　of　the　SGR　giant　fl　ares　．
　　　In　relativistically　expanding　magnetic　loops，　the　effeet　of　the　displacement　current
becomes　impoTtan七．1エ1　dipolar　solu七ion，七he　displacement　current　becomes　larger七han
the　real　current▽×」B／（4π）fbr　faster　expansion　speed（V．．〉α＊）．　This　effect　reduces
the　toroidal　current　a皿d　weakens　the　magnetic　tension　fbrce．　Tb　balance　the　reduced
magnetic　tension　force，　the　pressure　decreases．
　　　We　found　that　the　energy　is　transferred　to　D　R（t）in　dipolar　solutions．　In　the　shell
and　flllx　rope　solutions，　the　energy　is　transferred七〇r＞R（t）unless　condition（2．2．32）is
satis丘ed．　The　condition　ca皿be　in七erpreted　aεthat　for　the　total　refiection　of　the　MHD
waves　in　the　shell．　Dipolar　solutions　always　have　leakage（transmission　of　Poynting且ux
to　the　region　r≧R（t））because、Be≠Oat　r＝R（t）．　ThLe　shell　and　flux　rope　solutions
have　perfectly　reflecting　solutions　in　which　the　total　energy　in　r＜R（t）is　conserved．　It
means　that　the　solutions　are　ellergy　eigenstates　of　the　system．　The　eigenstates　caエ1　be
obtained　by　adjus七ing　the　parameter海．
　　　亙n七his　chapter，　we　obtained　solutions　for　freely　expa皿ding　magnetic　loops，　i・e・，Dv／Dt＝：
0．We　assu皿ed　that　the　magnetic　loops　haye　su｛丑ciently　large　energy　to　drive　the　ex一
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pansion．　When　the　fiux　function　A　increases　with　time，　the　toroidal　magnetic且elds　will
also　increase　time．　The　toroida1　magnetic　fields　Will　then　affect　the　dynamics　through七he
magnetic　pressure．　Such　solutions　can　describe　the　accelerating　maglletic　loops，
　　　Magnetic丘elds　can　be　expressed　as　the　sum　of　the　Fourier　modes　in　the　polar　angle、
The　modes　and七heir　amplitudes　should　be　determined　at　the　boundary　where　the　mag－
netic七wist　is　inj　ected　on　the　surface　of　the　star．　It　is　not　shown　but　we　can　construct
more　complex　solutions七hat　the　poloidal　magロe七ic　fields　are　expressed　by　the　sum　of　the
Fburier　modes，　i．e．，　A　o（sin”　e．　ln　ad七ua工explosion，　the　opening　angle　of　the　expa皿ding
magnetic　loops　depends　on　the　location　at　which　the　magnetic　twist　is　injected　on　the
surface　of　the　central　star．　Such　a　solution　may　be　expTessed　as　the　sum　of　the　Fburier
modes　fbr　the　poloidal　and　toroidal　magnetic丘elds．　We　should　note七hat　SGR且ares
are　not　necessarily　a）Xisymmetric．　Models　including　the　non－axisymmetrically　expanding
magnetic　loops　will　be　a　subjec七〇f　future　works．
Chapter　3
Requirement　for　the　Relativistic
Outflow　from　Relativistic　Magnetic
Reconnection
Until　recent　years，　there　are　few七heoretical　studies　on　the　relativis七ic　magnetic　reconnec－
tion（Blackman＆Field　1994；Lyutikov＆Uzdensky　2003；Lyubarsky　2005）．　Lyubarsky
（2005）studied　the　steady　state　Sweet－Parker　type　relativistic　magne七ic　reconnection
model、　They　concluded　that七he　reconnection　rate　beeomes　closer　to　unity　by　the　ef－
fec七〇f　the　Lorentz　contraction　and　tha七the　outflow　is　accelerated　in　proportion　to　the
magnetization　parameter　of七he　infiow．　In　their七reatment，　all　the　magnetic　energy　is
assumed　to　be　collverted　to　the　outflow　kinetic　energy；They　ignored　the　gas　pressure
enhancement　in　the　outflow　region．　Lyubarsky（2005）pointed　out　the　importance　of　the
increase　in　the　inertia　by　the　gas　pressure．　In　relativis七ic　magnetic　reconnection，　the　ratio
of　thermal　to　rest　mass　energy　densities　is　larger　than　unity　to　achieve　the　pressure　baユa皿ce
across　the　cu．rrent　she曾t．　By　this　enhanced　gas　pressure，　plasma　inertia　increases　through
the　relativistic　effect．　He　concluded　that　the　outflow　speed　is　only　mildly　relativistic　a七
most　in　contrast　to　fbrmer　results．　The　reconnection　rate　is　al皿os七equal　to　the　inverse
of　the　aspec七ratio　of　the　dissipation　regionδ／L，　whereδand」IZ，　are　the　size　of　dissipation
region　along　the　infiow　and　outflow　directions，　respectively．
　　　Now　let　us　reconsider　the　effects　of　gas　pressure　inside　the　current　sheet．　The　pressure
equilibrium　across　the　current　sheet　implies
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　P　誓li，　　　（3・…）
where　pN　is　the　gas　pressure　at　the　lleutral　poin七and　Bx，i　is　the　magnetic　field　in　the
inflow　region　which　reconnects　in　the　diffusion　region．　When　the　magnetic　energy　densit｝・
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Figure　3．1：Schematic　pic七ure　of　the　Sweet－Parker　magnetic　reconnection　in　X　一一　Y　plane．
The　electric　resistivity　is　non－zero　only　in　the　shaded　region．　Solid　curves　depict　magnetic
丘eld　lines．　Stream　lines　are　shown　by　dashed　curves．
exceeds　the　rest　mass　energy　density　in　the　infiow　region，　also　the　thermal　energy　density
pN／（T－1），where　r　is七he　specific　heat　ratio，　exceeds　the　rest　mass　energy　density．　This
gas　pressure　has　two　efEects．　First，　the　enhallced　thermal　energy　leads七〇　the　increase　in
the　inertia．　It『becomes　harder　to　accelerate　plasma　fbr　a　1arger　thermal　energy．　Secolld，
the　expansion　due　to　the　enhanced　gas　pressure　accelerates　the　plasma．　In　addition，　the
expansion　leads　to　decrease　in　the　inertia　since　enthalpy　decreases．　Lyubars1｛y（2005）
es七imated　the　outflow　velocity　by　including　the　pressure　gradient　fbrce，　but　the　effec七〇f
the　enthalpy　decrease　was　ignored，　When　the　plasma　expands，　the　plasma　enthaユpy，　in
turn，　the　inertia　should　decrease．　Our　question　is　which　effect　is　more　eMcient．　In　other
words，　we　would　like　to　answer　whether　relativis七ically　hot　plasma　can　be　accelerated
by　the　gas　pressure　gradient　fbrce，　or，　can　llot　be　accelerated　because　of　the　enhanced
inertia．　It　depends　on　the　pressure　gradient　between　the　neu七ral　point　and　the　outflow
region．　If　the　gas　pressure　in　the　outflow　region　is　much　smaller　than　that　at　the　neutral
point，　plasma　will　be　accelerated　to　relativistic　speed　by　the　pressure　gradient　fbrce　and
decrease　in　the　inertia．
　　　This　chapter　is　organized　as　fbllows：In§3．1，　we　present　the　basic　equations　and　the
modeL　The　results　are　shown　in§3．2．　Lastly，　we　summarize　and　discuss　our　results　in
§3．3．
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3．1 Basic　Equations　and　Model
We　co且sider　a　steady　sta七e　reconnec七ion　in　the　Cartesian　coordinates，（X，　Y，　Z）．　Let　the
neutral　sheet　be　located　on　the　plarLe　of　Y；O，　All　the　physical　var1ables　are　assumed
to　be　independent　of　Z　fbr　simplicity．　The　electric　resis七ivi七y　is　assumed　to　be　applicable
only　withi11七he　diffusion　region　of　IXl≦Land　IYI≦δ（see，　Fig．3，1）．　Thus，　the　ideaI
relativistic　MHD　equations　are　applied　outside　the　diffusion　region．　The　X－component
of　the　magnetic丘eld，　the　reconnection　field，　is　posi七ive（Bx＞0）in　the　upper　half　space
（y＞0），while　it　is　negative　in　the　lower　half　space．　The　Z－component　of　magnetic　field，
the　guide丘eld，　is　positive　everywhere（Bz＞0）．　We　assume　the　point　symme七ry　around
the　origin　and　reflection　symmetry　with　respect　to　X＝0．　Thus　only　the　first　quadrant
is　considered　in　the　fbllowing．
　　　Aplasma　element且ows　across　the　diffusion　region　along　the　stream　line　as　shown　by
七he　dashed　curves　in　Fig．3．1．　The且ow　velocity　is　assumed　to　be　constant　at　vi＝cβi
in　the　inflow　region，　whereβi　is　the　inflow　velocity　in　unit　of　c．　The　in且ow　is　assumed
to　be　cold　and　the　thermal　pressure　is　neglected．　The　magnetic　energy　is　converted　to
七he　thermaユenergy　through　the　reconnection　in　the　diffusion　region．　Subsequently，　the
plasma　is　accelerated　by　the　gas　pressure　gradient　and　electromagne七ic　forces　to　flow　out
in　the　X－direction．　The　outfiow　velocity　is　assumed　to　be　cons七ant　as　vo；cβ』in七he
ou七flow　region．　The　plasma　is　assumed七〇be　an　ideal　gas　of　which　specific　heat　ratio　is
r．The　proper　densi七y（p），　proper　gas　pressure（p），　and　magnetic　field　in　observer　f士ame
（B）are　assumed　to　be　unifbrm　in　the　in且ow　a皿d　outflow　regions．　All　the　variables　with
七he　subscript　i　denote　the　values　in　the　inflow　region，　while　those　with　the　subscripts　o
and　N　do　the　vaユues　in　the　outfiow　region　a皿d　the　neutral　point，　respectively．
　　　From　the　mass　conservation，　we　obtain
ρi・riβiヱン＝ρ。ty。β。δ， （3ユ．1）
where　7　denotes　the　Lorentz　factor，
7ニ（1一β2）－1／2． （3．1．2）
The　energy　conservation　gives
ρiC273βi・乙（1＋σi）＝ρ。c2つ苦β。δ（1＋α。＋σ。）， （3．1．3）
where
r Pα≡ 秩|1房，
（3．1．4）
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and
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　IBI2
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（3．1．5）　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　σ＝　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　4πρc2『ド2’
且ere　we　assume　that七he　thermal　pressure　is　small　and　can　lbe　ignored　in　the　in且ow
region．　The　symbolαdenotes　the　ratio　of　the　thermal　enthalpy　and　rest　Inas3　energy．
The　symbolσdenotes　the　magnetization　parameter　and」B　does　the　magnetic　field　vector
in　the　observer　frame．　Flrom　equations（3、1．1）and（3．1．3），　we　obtain
（1＋σi）’Yi　．（1＋α。＋σ。）”y。． （3．1．6）
This　equation　is　equivalent　to　the　Bernoulli’s　theorem　and　means　that　the　specific　enthalpy
remains　constant　between七he　inflow　and　outflow．　The　enthalpy　is　the　product　of　the
Lorentz　factor　and　inertia．　The　inertia　includes　thermal　and　magnetic　energies　as　well
as　that　of　the　rest　mass，　since　we　are　dealing　with　relativistic　plasrna．　Fbr　an　ultra－
relativistic　outfiow（ッ。》1），　the　inertia　in　the　out且ow　region　should　be　much　smaller
than　the　specific　enthalpy　of　the　in且ow．
　　　We　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　β1・Bz，iLr＝β」｝Bz，oδ，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（3．1．7）
from　the　Z－component　of　the　induction　equation　and
βiBx，i＝fio　By，。・ （3．L8）
from　the　X－and　Y－component　of　the　Faraday’s　law．
　　　When　the　in且ow（βi，　Bx，i，　Bz，i，and　pi）and　the　size　of　the　diffusion　region（L　and　6）are
given，　equations（3．1．1），（3．1．6），（3，1．7），　and（3．1．8）give　us　four　independen七relations　fbr
丘ve　unknowns，β』，、Bx，。，　Bz，。，ρ。，　a皿d　p。．　An　iIldependellt　relation　is　requ．ired　to　determine
the　out且ow．　A　simple　solution　to　close　the　equation　is　to　ignore　the　thermal　pressure　in
七he　outflow　region　by　setting　p。＝0（Blackman＆Field　1994；Lyutikov＆Uzdensky　2003）
However，　as　Lyubarsky（2005）pointed　out，　we　canno七ignore七he　increase　in　inertia　due　to
the　enhanced　thermal　energy．工nstead，　Lyubarsky（2005）used　the　momentum　equation
between　the　1ユeutral　point　and　the　outflow　region　to　close　the　system．　He　estimated
that　the　pressure　gradient　between　the　neutral　point　and　the　outflow　region　is　at　most
δp＝pN－－p。～」B茎，i／8π．　Since　pNニβ3／（8π）from　the　pressure　baユance　condition　across
the　current　sheet（see　equation（3．0．1）），　this　approximation　is　in　para皿el　to　p。～0．
The　thermal　energy　is　used　for　acceleration　by　the　expansion．　When　plasma　expands，
the　plasma　enthalpy，　in七urn，　the　plasma　inertia　should　decreases．　Tllis　effect　was　not
included　in　his　treatment．
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　　　In　this　chapter，　we　study　the　case　when　O≦p。≦pN　by　including　the　effect　of
decreasing　in　the　enthalpy．　For七his　purpose，　we　use　the　entropy　conservation　equation
instead　of　the　momentum　conservation　equation．　The　entropy　is　a　natural　variable　to　use
since　it　describes　the　amount　of　the　thermal　energy　aエid　is　independent　of　the　other　field
variables　such　as　the　pressure　and　magnetic　field　strength，　The　en七ropy　never　decreases．
It　increases　by　the　magnetic　energy　release　into　the　thermal　energy　but　will　be　nearly
constant　during　the　subsequent　expansion　phase．　Thus　we　assumed　that七he　magnetic
energy　release　is　prompt　an．d　the　entropy　is　conserved　be七ween　the　neutral　point　and　the
outflow　region．　The　assumption　that　the　magnetic　energy　is　promptly　converted　into
the　thermal　energy　is　plausible　by　considering　the　pressure　balanee　across　the　curren七
sheet　given　in　equation（3．0．1）．　When七he　entropy　is　constant　along　the　stream　line
after　the　prompt　energy　conversion，　the　plasma　is　accelerated　by　the　pressure　gradient
and　the　inertia　decrease・　］XTote　that　one　can　derive　the　energy　conservation　equa七ion
from　the　entropy　and　momentum　conservation　equatio皿s．　While　the　difference　between
the　momentum　equation　and　the　energy　conservation　equation　vanishes　for　an　ultra－
relativistic且ow，　the　entropy　conservation　equation　is　qui七e　different　fro皿the　energ　y
conservation　equation．　Furthermore　we　need　to　evaユuate　an　average　Lorentz　fbrce　to
integrate　the　momentum　equation．　The　eva、luation　can　lbe　replaced　by　the　constancy　of
the　outflow　entropy．　Tlユe　constancy　of　the　outflow　entropy　is　physics　oriented　while　the
average　Lorentz　force　is　only　order　of　magnitude　estimate．
　　　If　we　have　one　more　relation，　we　can　determine　the　infiow　velocity，　i．e．，七he　recon－
nection　rate．　Blackm　an＆Field（1994）Emd　Lyutikov＆Uzdensky（2003）imp。sed　the
incompressibility，ρi＝ρ。　to　evaluate　the　reconnection　rate．　The　incompressibility　is　a
good　appro）Cimation　when　the　fiow　is　subsonic．王｛owever，　it　is　not　a　good　approximation
fbr　a　relativistic　flow　since　the　sound　speed　is　limited　at　c／　vxii（see，　e．g，，Landau＆Lifshitz
1959；Mihalas＆Mihalas　1984，0r　Appendix　A．3．1）and　the且ow　should　be　supersonic．
On　the　other　hand，　Lyubarsky（2005）evaluated　the　reconnection　rate　apPlyingツ。＝1for
the　outflow．　This　evaluation　is　based　on　his　resu．lt　that　the　outflow　is　non－relativistic　or
semi－relativistic　at　most．　The　outflow　velocity　is　slow　in　his　model　since　he　neglected　the
decrease　in　the　enthalpy　due七〇the　expansion．　At　this　momen七，　we　have　no　alternative
idea　to　fix　the　reconnection　rate　and　the　inflow　velocity（reconnection　rate）is　left　as　a
free　parameter，
We　assume　that　the　density　of　the　plasma　in　the且eutral　sheet　is　the　same　as七hat　of
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the　inflow，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ρN・・＝　Pi・　　　　　　　　　（3ユ．9）
In　other　words，　the　Inaglletic　energy　release　is　so　prompt　that　the　plasma　does　not　have
time　to　expand　in　the　neutral　sheet．　We　assume　tha七七he　plasma　evolves　adiabatically
after　the　prompt　hea七ing　by　magnetic　energy　release，　We　then　obtain　the　cIosure　relation，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　驚一簿・　　　　（3・・ユ・）
Note　that　we　do　not　assume　incompressibility　be七ween七he　neutral　sheet　and　the　outflow
region．　We　rewrite　the　second　term　in　the　right　hand　side　of　equation（3．1．6）as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ror3
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　σ・X「－1c・・2θ、，　　　　　（3．Lll）　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　αo＝　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　2（r－1）
where
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　一砦一轟，　　　（3・1・・2）
and
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　tanθ・一芸：i，　　　（3ユ・13）
using　equations（3．0．1），（3．1．1），（3．1．9），　and（3．1．10）．　The　third　ter皿in　the　right　hand
side　of　the　equation（3．1．6）is　rewri七七en　a5
σ。＝＝　aixe。s2θ
［（£）2＋tan2θ・］，
（3ユ．14）
by　using　equations（3．1．1）a皿．d（3．1．8）．　Substituting　equations（3ユ．11）and（3．1．14）into
equation（3ユ．6），　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（1→一σiンγiニんoっb，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（3．1．15）
where
　　　　　　　　　　　　　　　h・　＝・＋σic・s・θi｛2州（2）2＋tan・θ量］x｝・（3…16）
We　assume　r＝4／3　in　the　following．　By　pre5cribing　the　in且ow　velocityβi，　magnetiza－
tion　parameter　ai，　pitch　angleθi，　aspect　ratio　L／δ，　and　energy　conversion　parameter∫，
the　outflow　velocity　is　given　by　solving　equation（3、L15）numerica工ly　with　the　bisection
method．　The　other　variables　in　the　out且ow　region．　are　obtai且ed　from　equations（3．1．1），
（3．L8），（3ユ．7），（3．1．11），　and（3．1．14）．
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3．2 Results
3．2．1 Case　of　Bz＝・0（θi＝0）
First，　we　consider　the　case　in　which　the　guide　field（Bz）vanishes．　The　thick　curves　in
Fig．32　denote　the　specifie　momentum　of　the　out且ow駕。≡ty。βb　as　a　function　of　the
magnetiza七ion　parameter　of　the　in且owσ童，　fbrβi＝10－6．　The　thi且curves　denote　the　ratio
of　the　ther皿al　enthalpy　to　the　rest　mass　energy　of　the　outfiow，α。．　The　solid　cu．rve5　are
f・・th・a・pect・ati。五／δ一10，　whil・th・dash・d　and　d。t－d紬・d・nes・are・f・・五／δ一100　and
1000，respectively．
　　　Th・・peci且・m・m・ntum・f　the・ut且。w　incre麗es　withσi，　whenβand五／δare飯・d．
It　approaches　to　the　saturation．　value　in　the　limit　of　largeσi，　while　it　is　preportional　to
画whenσi　is　sma1L　The　slope，　d　ln　u。／dlnσi，　is　steep　fbr　the　intermediateσi．　The　ratio
of　the　thermal　enthalpy　to七he　res七mass　energy　of　the　outflow　a。，　increases　with　increase
inσi　without　saturation．
　　　This　result　can　be　explained　as　f（）110ws．　whenα。　and（δ／五）2　are　much　smaller　than
ullity（αi《1and（δ／L）2《1），　equation（3ユユ5）reduces　to　equation（32）of　Lyutikov＆
Uzdens1｛y（2003）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（1十σi）簡＝7e．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（3．2．1）
Whenβi　is　negligibly　small　andσi　is　much　sma皿er　than　l皿ity，　the　outflow　velocity　is
β。cr～／万二V3ii，（3A　whereβA　is　the　Alfv6n　velocity　in　unit　of　c．　This　result　is　equivalent
to　that　of　the　conventiona、l　Sweet－Parker　reconnection　model　when　p。　：pi（see，　e．g．，
Priest＆Forbes（2000））．　Whenσi　lこ1，β《1，　andα。《1，　the　outflow　velocity　is　close
to　the　light　speed　and　the　specific　momentum　is　proportional　to　u。　bl　a汁1，
　　　Next　we　consider　the　case　that　the　outflow　is　hot，　i．e．7α。之i．　When　the　aspect　ratio　is
much　Iarger　than　unity（（、L／δ）2》1）a皿d　the　inflow　velocity　is　negligibly　smal1　so　that　tyi
is　very　close　to　unity，　the　magnetization　para皿eterσi　should　b　e　appreciably　larger　than
unity　fbr七he　plasma七〇be　hot（see，　equation（3．1．6））．　Then　equation（3．1．15）can　be
rewri七ten　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　・＋σ・－2σ・（坐u。δ）㌦・　　（3・2・2）
The　outflow　velocity　is　ob七ained　by　takdng・ui　crβi　and　u。とb’e，　Then　the　specific
momentu皿of　the　out且ow　is　evaluated　to　be
u・一勧即・一 u， （32．3）
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Figure　32：Specific　momentum　of七he　outflow　u。≡…ッ。β。（thick　curves）aεafunction　of
the　magnetization　parameterσi　fbrβi＝：10－6．　Tlhe　thin　curves　denote　the　ratio　of　the
thermal　en七halpy　to　rest　mass　energy　in　the　outfiow　region，α。．　The　solid　curves　are　fbr
五／δ＝10，wh・ile七he　dashed　a皿d　do七一dashed　ones　are　fbr五／δ；100　and　looo，　respectively．
by　using（1十σi）／σi鯉1．
　　　This　equation　indicates　two　important　points．　First，　the　sa加rated　outflow　velocity
does　not　depend　on　ai．　The　increase　in　the　magnetic　energy　is　bala皿ced　with　the　increase
in　the　thermal　energy　and　the　magnetic　energy　is　not　used　fbr　acceleration．　Another
important　result　is　that　the　outflow　velocity　is　reciprocal　to　the　square　root　of　the　in－
fiow　veloci七y　This　implies　tha七the　outfiow　velocity　is　smaller　fbr　a　larger　reconnection
rate．　This　is　the　most　remarkable　difference　between　the　non－relativis七ic　and　relativistic
recoIInections．　Since　the　outflow　velocity　is　nearly　constant　a七the　Alfv6n　velocity　in　the
non－relativistic　reconnection，　the　reconnection　rate　is　Iarger　fbr　a　larger　inflow　velocity．
On　the　other　hand，　the　outflow　velocity　is　appreciably　smaller　than　the　Alfv6n　veloci七y
for　a　rela七ivistically　hot　plasma　because　of　the　la　rge　inertia（enthalpy）．　The　Ohmic　heat－
ing　rate　is　laエger　fbr　a　larger　reconnection　rate．　A　hot　relativistic　plasma　is　hard　to　be
accelerated　and　tends　to　be　j　ammed　in　the　diffusion　region．　Hence　the　outflow　is　hotter
and　slower　when　the　reconnection　rate　is　larger．
　　　Note　tha七this　effect　is　more　pro皿inent　when　the　aspect　ratio　is　larger．　When　the
aspect　ra七io　is　larger，　the　outfiow　is　squeezed　more　and　becomes　denser　and　hotter．
　　　The　outflow　velocity　is　relativistic　only　when　the　outflow　is　cold　a皿d　hence七he　izユflow
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velocity　is　quite　smal1．　Equation（3．2．3）gives　us　the　conditioll　fdr　a　relativistic　out且ow．
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　’
βi《δ／L． （32．4）
　　　］Next　we　derive　the　condition　fbr　the　plasma　to　be　relativistically　hot，α。＞1in　the
・ut且・w　regi・n・F・・thi・pu・p。se，　we　c・n・id・・the　c・nditi・n・fα。－1，　i．・．，　that　th，
th・・mal　t。・est・m・s・energy　d・n・ity　is　equal　t。　unity．　Sub・titutingα。－1　in七・equati。n，
（3ユユ5）and（3．1．16），　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　σ・－2㌃一1，　　　　（3・2・5）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　2ツ～（2竺＿1　7i）（雛）巷一1－・・　　（32、6）
H・・e・we・assume・ei－Oand（δ／五）2《1・Wh・n　the　in且・w　i・n。n－rela七ivi・ti・（ッi型1）and
the　outflow　is　ultra－relativistic（u。　t　7e），　equation（32．6）has　the　solution，
　　　　　　　　　　　1δ1
u°＝u＊　＝ ﾇz瓦’ （3．2．7）
Substituting　equation（3．2、7）into（3．2．5），　we　obtain
L
　一1一属δ［五⊥16　＝
の＝の （32．8）
This　approximation　is　valid　when
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1δ
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　β・〈属・一≡面・　　　　　（3・2・9）
Asσi　increases，α⑪increases　monotonically　for　fiXed　5i，五／δ，　andθi（see，　Fig．3．2），　Thus
the　outflow　is　rela七ivis七ically　hot　whenσi＞σ、．　When　1＜σi〈σ、，　the　outfiow　has　a
relativis七ic　speed（u。＞1）while　the　thermal　energy　is　smaller　than　the　rest　mass　energy
（i．e．，　cold，α。く1）．
　　　Note　that　the　saturated　specific　momentum　is　only七hree　times　larger　than　the　criticall
specific　momentum　of　the　outflow　u＊，
t・9“t＝2侃。． （3．2．10）
This　indicates　that　the　excess　magnetic　energ　y　contributes　net　to　fUrther　acceleration　but
to　further　heating　whenσi　exceedsσ＊．
　　　Next　we　exa皿ine　dependence　of七he　outflow　veloci七y　on　the　inflow　velocity冠i，　Fig，3．3
shows　uo（thick　curves）andα。（thin　curves）as　a　fUnction　of　log　ui　fbrσi＝100，　and
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Figure　3．3：Dependence　of七he　specifie　momentum　of　the　out且ow（thick　curves）andα。
（thin　curves）on七he　inflow　velocity　log　ui　fbrσi＝10e，　a皿dθi・＝O．　Solid　curves　denote
for　L／δ＝10，　while　dashed　curves　do　for　L／δ＝100．
θi＝0．The　solid　curves　are　fbr、L／δ＝10　while　dashed　curves　are　fbr　L／δ＝100．　The
out且ow　momentum　is　larger　fbr　a　smaller　in且ow　velocity　whenσi，　L／δ，　andθi　are　fixed．
It　is　satu．rates　a七廿。　blσi十1in　the　limit　of　sma皿ILi．　The　ratio　of　thermal　to　rest　mass
energy　densities，αo，　increases皿onotonically　with　iIlcreasing　tLi．　This　dependence　ofαo
on　ul　is　consistent　wi七h　the　discussion　below　equation（32．3）．
　　　Note　that　no　solution　exists　when　2Li　is　larger　tha皿acritical　value．　Equation（3、2．9）
gives　a　rule　of　thumb　fbr　the　existence　of　a　solution．　When　the　in且ow　velocity　exceeds　the
critical　value，　the　out且ow　is　too　hot　to　be　accelerated．　When　the　inflow　has　it8皿aximum
speed　given　by　equation（3．2．9），七he　reconnection　rate　is　given　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　午読　　　　（3・2ユ1）
where　we　usedりb館1andβ6蟹1．　This　result　is　essentiaユ1y　the　same　as　equation（6）
of　Lyulbarsky（2005）．　As　discussed　in　the　pat’agraph　below　equation（323），　tlle　outflow
velocity　is　smaller　for　a　larger　reconnection　rate　in　relativistic　reconnection（σi》1），　The
plasma　tends　to　get　jammed　in　the　diffusion　region　and　the　pressure　gradie且t　fbrce　is　no
more　efHcient（pN　t　p。）．　Thus　the　results　ob七ained　by　Lyubarsky（2005）corresponds　to
七he　case　when　the　reconnection　rate　is　large．
　　　Note　that　the且ow　is　roughly　illcompressible　in七his　limit．　Since　the　in且ovlr　and　outflow
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Figure　3・4：The　contour　plQ七s　of　specific　momentu皿of　the　outflow（thick　solid　curves）and
logσ。（thin　solid　curves）are　shown　on　log　urlogσi　plane　for　L／δ＝10，　andθi＝0．　The
dashed　curve　denotes七he　contour　ofα。＝LAbove　the　curve，　plasma　is　relativistically
hot　in　the　outflow　region．　No　solution　exists　iII　the　grey　area．
speeds　are　not　ultra－relativistic　and　the　sound　speed　is　close　to　the　light　speed，　i．e．，
c（rs　bl　c／N／言，　the　flow　can　roughly　be　treated　as　incompressiblet
　　　Whenβi～βi，m旺，　the　Ohm’s　law　can　apProximately　be　written　as
E＝ηゴ， （3．2．12）
since　the　in且ow　a皿d　out且ow　speeds　are　non－rela七ivistic　or　semi－relativistic　at　most．　Here，
ηis七he　electric　resis七ivi七y．　The　Z－component　of　the　electric且eld　outside　the　dissipation
region　is　eva工uated　from　the　MHD　condition，
五コz＝βiBi． （3．2．13）
The　current　density　inside　the　dissipa七ion　region　is　evaユuated　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　．　　cBi
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　2zc「　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　4πδ’
（3．2．14）
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from　the　Ampere，s　law．　Since　the　Z－component　of　the　electric且eld　is　uniform　in　a　steady
sta七e，　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　βi事1／2，　　　（3・2ユ5）
from　equa七ions（3．29），（32．12），（3．2．13），　and（32．14）．　Here　RM　is　the　magnetic　Reynolds
number　de員ned　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　4π五
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（3．2ユ6）．RM＝
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ηC
Equa七ion（32．15）is　essentially　the　same　as（8）of　Lyubarsky（2005）．
　　　Fig、3．4　shows　the　speci丘c　momentum　of　the　outflow（thick　solid　curves）and　logσ。
（thin　solid　curves）on　log　ui－　109σi　Plane　fbrヱ｝／δ＝10，　andθi＝o．　The　dashed　curve
denotes　the　contour　ofα。＝1．　A『bove　the　curve，　plasma　is　relativistically　hot　in　the
out且ow　region．　No　solution　exists　in　the　grey　area．　When　the　out且ow　is　cold，　the　speci丘c
momentum　approaches　u。　f　t　ai十1in　the　limit　of　small　ui，　as　show且in　equation（3．2ユ）．
When　the　out且ow　is　hot，　the　specific　momentum　saturates　at　usat　in　the　limit　of　large　ai．
Then　the　magnetization　parameter　in　the　outfiow　region　can　be　estimated　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　寄製2而β1（2）1，　　（3・2・17）
from　equa七ion（3ユユ4）and（3．2．3），　Here　we　assume　rYi　bl　1．　The　magnetic　energy　is
converted　to　the　plasma　energy　more　ef且ciently　whenβi　is　smaller　and五／δis　laエger．
32．2　Case　ofB．≠0（θi≠0）
Next　we　consider　the　efEects　of　the　guide　field（、B，）．　The　speci丘c　momentum　of　the　out且ow
is　shown　as　a　function　of　ai　fbrβ＝10－6　and五／δ＝10　in　Fig．3．5．　The　thick　solid　curve　is
for　the　case　without　guide　field，θi＝0，　while　thin　solid，　dashed，　and　dot－dashed　ones　are
forθi＝π／8，π／4，　and　3π／8，　respectively．　As　in　the　case　of　Bz＝o，　the　speci丘c　mo皿entum
of　the　out且ow　is　laエger　for　a　largerσi　whenβ三，　L／δ，　a皿d　f　are　fixed．　It　saturates　in　the　limi七
〇flargeσi．　The　saturation　value　of　the　speci丘c　momentum　increases　with　ei，　a工though　it
does　not　depend　onθi　whenσi　is　small．　The　saturation　value　of　the　specific　momentum
usatiθi）can　be　obtained　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　uぎ・（θ・噛涯毒≡鷺ま゜）・　（3・2・18）
丘・m・quati・n（3．1．15）and（3．1．16）by　takingα。》1β3，。／（4πρ・c2蓄）and・taking　tt・望β・
and　u。型rYi．　The　outflow　velocity　is　larger　fbr　a　largerθi．　This　effect　is　due　to　expallsion
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Figure　3．5：Dependence　of　the　specific　momentum　of七he　outflow　onσi　and　the　inclination
angleθi　forβi・耳10－6　and五／δ＝10．　The　thick　solid　curve　is　forθi＝0，　while　thin　solid，
dashed，　and　dot－dashed　ones　are　fbrθi＝＝π／8，π／4，　and　3π／8，　respectively．
of　tlle　plasma　during　the　reconnection；the　magnetic　energy　of　the　guide　field　is　used　fbr
acceleration　through　the　magnetic　pressure　in　our　modeL　If　we　assume　incompressibility，
this　effect　will　disappeaJr．　R｝r　a　larger、Bz，　plasma　can　be　treated　as　incompressible　since
fast　magnetosonic　wave　speed　exceeds　the　plasma　bulk　speed．
3．3 Summary＆Discussions
We　extended　the　Sweet－Parker　type　steady　state　magnetic　reco皿ection　into　relativistic
plasma．　Our　treatment　is　based　on　the　conservation　laws　of　mass　and　energy．　We　em－
ployed　the　entropy　conservation　betweell　the　neu七ral　point　and　the　outflow　region　to　study
the　effects　of　the　pressure　gradient　fbrce　and　the　decreasing　in　the　inertia．
　　　Our　results　can　be　summarized　as　fbllows，
●　non－relativistic　case（σi＜1）：v。　rv＞／T2vA
■cold　plasma（1＜σi＜σ＊）：u。　rv　ai十1
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1　　　　　1・h・t・plasma（σ、〉σ。）・u。～β「冨㊥互
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CHAPTER　3．REQU工REMENT　FOR　THE　RELATIVISTIC　OUTFLOW　FROM
　　　　　　　　　　　　　　RELATIVISTIC　MA　GNETIC　RI1］COATNECTION
When七he　Plasma　is　cold，　the　specific　momentum　of　the　outflow　is　given　by　u。～σi十1．
This　result　coincides　with　equation（32）of　Lyu．tikov＆Uzdensky（2003），　However，　in
contrast　to　their　results，　the　reconnection　rate　should　be　much　smaller　to　realize　the　cold
outfiow　for　largeσi．　This　confiict　comes　from　the　neglect　of　the　thermal　pressure　of　the
outHow　in　their七reatment．　When　one　negleets　the　thermal　pres＄ure　in　the　out且ow　region，
the　outflow　is　always　cold　and　the　faster　reconnection　could　be　realized．　This　assump七ion．
is　no七valid　fbr　a　relativistic　magnetic　reconnection　since　a　fast　reconnection　heats　the
plasma．　Increase　in　the　iner七ia　due　to　the　thermaliza七ion　results　in　a　slower　outfiow　when
σi》1・When　the　plasma　is　hot，　the　specific　momentum　of　the　ou七fiow　apProaches　a
certain　maximum　value　given　by　equation（32。3）．　The　outflow　speed　becomes　slower　fbr
alaエger　reconnection　rate．　The　result　by　Lyubarsky（2005）that　the　out且ow　speed　is　sub－
relativistic　ill　the　relativistically　hot　outfiow　can　be　reproduced　when　the　reconnection
rate　is　large．
　　　We　＄howed　that　the　ou七且ow　is　relativistically　hot　whenσi＞σ、．　Can　this　thermal
energy　be　converted　to　kinetic　energy？Fig．3．2　shows　that　the　outflow　speed　increases
when　the　aspect　ratioヱ｝／δdecreases．　The　aspect　ratio　is　taken　as　a　f士ee　parameter　in
our　model　as　well　as　in　the　conventional　Sweet－Parker　model．　When　the　thermal　energy
inside　the　dissipation　region　becomes　larger　than　that　of　the　rest　mass，　the　dissipation
region　expaエ1ds　in　y－direction　by　the　excess　thermal　pressure．　Then　the　aspect　ratio
becomes　smaller．　This　leads　to　the　decrease　in　plasma七emperature，　i£．，　the　decrease
in　the　inertia．　Zenitani＆Hesse（2008a）showed　that　the　magnetie　recon．nection　is　self－
regulated　so　as　to　increase　the　reconnection　ra七e　by　changing　i七s　aspect　ratio．　Since　the
energy　flux且oWing　into　the　dissipation　region　is　fixed　in　steady　state　and　the　momen七um
is　conserved，　the　outflow　velocity　becomes　larger（see，　equation（3．2．3））．　Another　solution
to　convert　the　thermal　energy七〇kine七ic　energy　is　to　spread　out　the　relativistically　hot
plasma　adiabatically　into　a　fan　in　the　outflow　region（Swisdak　et　al．2008）．　This　aJso　leads
to　decrease　in　temperature，　which　enables　the　plas皿a　to　be　accelerated．
　　　In　our　treatment，　we　assumed　that　the　plasma　density　around　the　neutral　poin七is
equal　to　that　of　the　inflow（see，　equation（3．1．9））．　This　assumption　is　plausible　since　the
inflow　velocity　is　much　less　tllan　the　fas七magnetosonic　wave　speed　of　the　inflow　whell
L／δ》1（see　equation（3．2．9））and　hence　the　compression　is　weak．　However，　Zenitani
＆Hesse（2008a）showed　that　the　plasma　density　inside　the　current　sheet　is　a　few　times
larger七han　that　of　the　inflow．　Thus　we　simply　relax七his　condition　aε
ρNニ9ρi， （3．3ユ）
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where　g　is　takeII　as　a　free　parameter．　By　repladng　equation（3．1，9）by（3．3．1），α。　is
re・written　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　r棚
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　FσiX「－1c・s2θ、，　　　　（3．3．2）　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　αo＝＝　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　2（r－1）9
This　equation　indicates　that　the　inertia　is　smaller　fbr　a　larger　g．　Since　the　plasma　entropy
i呂smaller　fbr　a　larger　plasma　density，　plasma　enthalpy　also　becomes　smaller．　This　leads
to　the　decrease　in　the　inertia．　By　using　relation（3。3．1），　the　saturated　velocity（3、2．3）is
replaced　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　“・（9）－c。llθ1講≡92u・a・（9－1）・　（3・3・3）
Here　we　took　r＝4／3．　Thus　the　outfiow　velocity　i＄1arger　fbr　a　larger　g．
　　　Our　treatment　is　based　on　the　relativistic　MHD，　but　i七is　interes七ing　to　compare
our　results　with　recellt　numerical　works　on　particle　dynamics　in　relativistic　reconnection
（Zenitani＆Hoshino　2001；Jaroschek　et　aL　2004；Zenitani＆且oshino　2007；KarlickY
20081Lyubarsky＆Liverts　2008）．　Zeni七ani＆Hoshino（2007）showed　tha七the　evollltion
of七he　rela七ivistic　magnetic　reconnection　looks　like　the　Sweet－Parker　type．　In　their　paper，
the　in且ow　and　the　outfiow　ma｝dmum　velocity　is　about　O．4c　and　O．9c，　respectively　when
ai　rv　40．　The　aspect　ratio五／δis　about　10．　The　inflow　speed　is　still　non－relativis七ic　a、nd　the
out且ow　velocity　is　much　smaller　than　the　in且ow　Alfv6n　velocity．　Interestingly，　the　inflow
velocityβi　is　of　order　the　inverse　of　the　aspect　ratio，δ／ヱン（no七e　that　zenitani＆Hoshino
（2007）showed　the　maXimum　inflow　velocity）．　This　result　may　indicate　that　the　magnetic
energy　flowing　into　the　dissipa七ion　region　is　mainly　converted　to　the　thermal　energy．　Then
the　outflow　can　not　be　accelerated　up　to　u．ltra－relativistic　speed（see，　equation（32．3）），
But　we　have　to　take　eare　the　effect　of　the　non－thermaユparticle8　which　are　mainly　generated
around　the　X－point　of七he　magnetic　reconnection．　Some　par七〇f　the　magnetic　energy　is
carried　away　by　the　non－thermaユparticles　and　this　effect　can　no七be　taken　into　account
by　MHD．
Chapter　4
Numerical　Study　of　the
Magnetic　Reconnection
Relativist　ic
III　the　previous　chapter，　the　possibility　of　the　rela七ivistic　ou七flow　from　the　relativistic
magnetic　reconnection　is　discussed．　In　this　chapter，　we　study　the　relativistic　magnetic
reconnection　by　using　Particle－ln－Cell（PIC）code．
4．1 Simulation　Methods
4．1．1　Basic　Equations
The　simulation　is　performed　by　using　2－dimensional　relativistic　PIC　code（see　Birdsal1＆
Langdon　2001，　fbr　de七ails）．　In　this　code，　we　solve　the　folloWing　lbasic　equationsl
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　農隔）一・qi（E＋竺×B　　C），　　（4・1・・）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　dXi
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　＝Vi，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（4．1．2）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　dt
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1∂B
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ε∂舌二一▽xE・　　　　　（4・1・3）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1∂E　　　　　　　　　　　　 　　　　　　　　　　　　　4π
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ε∂t－▽xB一τゴ，　　　　（4・1・4）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　▽・．E＝4πρe，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（4．1．5）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　▽・」B＝0，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（4．1．6）
where　xi，・vi，筋，　mi，　and　qi　are　the　position，　velocity，　Lorentz　factor，　rest　mass，　and　the
charge　for七he狙ユparticle　and　E，　B，ρe，ゴare　the　electric丘eld，　magnetic丘eld，　charge
density，　and　the　charge　current，　respec七ivelyL
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　　　The　particle　velocities　and　positions　are　updated　by　solving　equations（4．1．1）and
（4・1・2）・Th・・cu・rent　densityρ。　and　the　cha・ge　curren七ゴa・e　th・n　calculat・d　by　scatt・・ing
the　particle　infbrmation　on　the　grid　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ρ・（X）1Σq‘S（Xi－X），　　　　（4．1．7）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　i
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ゴ（X）一］Z）　q・V・S（mi－X），　　　　（4．1、8）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　i
whereΣdenotes　the　sum　of　all　particles　and　3（x）is　a　shape　factor，　Equations（4．1．1）
is　solved　by　a　conventional　Buneman－Borris　method（see　Birdsal1＆Langdon　2001），　and
the　electromagnetic丘elds　are　solved　implicitly　by　using　Incomplete　Cholesky　Conjugate
GradientσCCG）method．
　　　Since　the　particle　information　is　scattered　to　grids　by　using　the　shape　factor　5’fbllowing
equations（4・1・7）and（4ユ・8），　the　charge　conservation　equation　is　not　satis丘ed　exactly　and
七he　condition　of　constraint（4．1．5）is　thus　sometimes　violated．　To　avoid　this，　we　introduce
ascalar　f亘nctionδφdefined　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　E＝・E’一▽（δφ），　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（4．1．9）
where　E’is　the　electric　field　obtained　by　solving　equation（4．1．4），　and　E　is　the　corrected
electric　field　which　satisfies　equation（4．1．5）．　By　taking　the　divergence　of　equation（4．1．9），
we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　▽2φ＝▽・E’－4πρε．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（4．1ユ0）
By　solving　the　Poisson　equation（4．1．10），　the　corrected　electric　field　E　is　obta丘ned　from
equation（4．19）．　The　constraint（4．1．6）is　satis丘ed　by　using　the　staggered　mesh．　By
using七he　staggered　mesh　and　leap－frog　method，　we　solve　equations（4．1．1）一（4．1．8）with
second－order　accuraey．
4．1．2Model
We　consider　the　collisionless　pair　plasma．　As　the　initiaユcondition，　we　use　a　relativistic
Harris　configu．ration　which　satisfies　the　Vlasov　equation（Hax’ris　1962；Kirk＆Skj田raasen
2003）．The　magnetic　fields　are　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　B－B・tanh（互λ）ex・　　　（4・・ユ1）
The　particle　distribution　function　is　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　f』ニfs，cs十fs，bg，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（4．1ユ2）
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Figu・e　4・1・L・ft・C・1・r　sh・w・th・plasma　d・n・ity　and　bla・k・u・ves　sh・w　th・magn，ti，
丘・ld　lin・・f・・the　wh・1・・imulati・n　b・x　at　t－0・Right・Plasma　d・n・ity（・・1id・u・v・），　Bx
（dashed　curve）an　　　　　　　　　 　　　　　dゴ・（dash－d・tt・d　cu・v・）acr・ss　the　current・heet．　Th・plasma　d・n・ity
alld　the　charge　current　are　normalized　by　those　at　y＝Oof　the　initial　state　and　Bx　is
normalized　by　Bo．
where　the　subscript　8　denotes　the　particle　species，　and　the　subscripts　ccs’and　cbg’denote
the　plasma　in　the　cu・・ent・heet　and　ba・kg・・und・pl・sm・s，・espectiv・ly．　Th・fun・ti・n・f、，。s
and　fs，bg　are　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　n（s　　　　　　　　　　l
f。，cs＝
　　　　　　4πm2　cKnB　Tcs　K2（mc2／K”B　Tes）cosh2（y／λ）・xp
m－tys（‘讃c2賜）］，
　　　　　　　　　　　　　　　ムbg－4πm・c擁無m，・／K．BTb、）・xp［一歳
where　n，6，　u，β8，75，　k・B，　T，　K2，
particle　f6ur　velocity，　the　dri
of　the　drift　velocity，　the　Boltzmann　constant，
Bessel　function　of　the　second　kin
byλ．
　　　The　nulnber　of　grids　is（1024，512）on　the　X－yplane．　The　gri
●
ー
（4．1．13）
（4．1．14）
　　　 are　the　plasma　proper　density，　the　particle　energy，　the
ft　velocity　of　the　current　sheet　in　unit　of　c，　the　Lorentz　factor
　　　　　 　　　　　　　　the　plasma　 emperature，　and　the　modified
　 　d，respectively．　Thickness　of　the　current　sheet　is　denoted
　　 　　　　 　　　　　　　　　　 　　　 　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　dsize　is　normalized by
λ　and　the　time　step　is　normalized　by　the　light　crossing　time　T，≡λ／c．、Me　used　10　grids　on
λ。The　boundary　conditioll　is　periodic　in　both　directions．　The　boulldaries　are　located　at
X＝－51．2λ，51．2λalldγニー38・4λラ12・8λ（see　Fig．4．1）．　Sillce　the　magnetic　field　lilles
change　their　directiolls　in　the　current　sheetsヲwe　set　two　current　sheets　at　yニー25．6λ
and　y＝0（see　Fig．4．1）．、Ve　hereafter　concentrate　oll　tlle　upPer　current　sheet　y＝0．
　　　To　trigger　the　magnetic　reconnection，　we　imposed　the　Z　component　of　the　exterllal
electric　field　around（X，　y）＝（0，±3）・The　maximum　amplitude　is　O．3V4／c，　whereτ／T，
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ROO5
ROl
ROs
Rl
R4
R8
R16
0．05
0．1
0．5
1．0
4．0
8．0
16，0
0．12
0．24
1、2
2．4
9．6
19，2
38．4
1．91
3．82
19，1
38．1
152
305
611
Table　4．11nitial　parameters　T．，αi，　andσi　for　each　Tun　are　summarized．
is　the　typical　A且v6n　velocity．　The　electric　field　is　imposed　fbr七he　duration　of舌t，ig＝
10．〉，／VA～10－15Tc，　which　is　much　shorter七han　the　total　simulatiol1七ime　and　the　time
before　the　onset　of　the　mag且etic　reconnection（Zenitani＆Hoshino　2007）．
　　　From　the　pressure　balance　across　the　current　sheet，　we　obtain
詐2噛 （4．1．15）
The　magnetization　parameter　of　the　background　plasma（in且ow　region）σi　is　then　given
by
σ董≡
20β
＝2
T．n。s
4π（2nbg）ηつc27Fmc2　nbg’
（4ユ．16）
Here　we　assume　7i＝1．　Since　we　are　interested　in　the　possibility　of　the　relativistic　outflow
丘om　the　relativistic　magnetic　reconnection（i．e．，σi＞＞1），　we　study　theσi　dependence
of　the　outflow　velocity　by　changing　the　plasma　temperature　inside七he　current　sheet　T．．
The　n．umber　density　inside　the　current　sheet　and　the　background　plasma　temperature　are
且xed　at　ncs7s＝1000　pairs　and　Tbg・＝0．2T．　in　all　simulations，　respectively．　The　density
ratio　nbg／（n。、7s）is且xed　at　O、05　to　trigger　the　fast　reconnection．　We　study　the　case　of
K・BT．／mc2＝（0．05，0．1，0．5，1，4，8，16），　which　corresponds　toσ董＝（1．91，3．82，19．1，
38．2，153，305，611），andαi＝（0．12，0．24，1．2，2．4，9．6，192，38．4），　respectively．］Elere　we
assume　r＝4／3．　The　model　and七heir　parameters　are　summarized　in　Table　4．1．
　　　The　totaユenergy　increases　with　time　by　O28％atオ＝tt，董g　since　we　imposed　the
triggering　electric　fields．　It　is　con8erved　within　the　error　of　O．3％u．ntil　the　end　of　the
simula七io11オ＝150Tc．
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Figure　4．2：Cont・our　plots　of　the　plasma　dellsity　n／（2つ’s　71　cs）（color）and　the　111agnetic　field
lilles（wllite　curves）for　ROI　at　t／7ヒ＝50，65，80　from　top　to　bottom，　respectivelき㌦
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4．2 Simula七ion　Resul七s
4．2．1 Overview　of　the　Simula七ion　Results
Fig．4．2　shows　the　snapshot　of　a　part　of　the　simulation　box　for　ROI　at　t／Tc・＝50，　65，8e　f士om
top　to　bottom，　respectively．　The　color　contours　show　the　plasma　density　n／（2｝・．n，。s），while
the　white　curves　do　the　magnetic　field　lines．　The　magnetization　parameter　in　the　in且ow
region　is～3．8．　At　the　initial　state，　magne七ic且eld　lines　are　in十X　direction　in　y＞0，
and　in－X　direc七ion　in　y＜0．　By　imposing　the七riggering　electric且elds，　the　background
plasma　flows　toward　the（♪（，　Y）＝（o，0）with　the　drifむvelocity　vd＝＝c（E　x　IB）／B2．
The　plasma　flow　resul七s　in　the　onse七〇f　the　magnetic　reconnection．　After　onset　of七he
magnetic　reconnection，　the　magnetic丘eld　lines　reconnect　and　form　X－type　region　around
（X，y）　：（0，0）、　Particles　fiowing　into　the　X－point　are　accelera七ed　by　induced　electric
fields　Ez・Fig・4・3　shows　the－（Ez－B）／Bo　at　t／Tc＝・95，　where　B　is　the　magnetic　field
strength．　The　electric　fields　are　induced　around　the　X　point，　whose　strength　is　larger
than　the　local　magnetic　field　strength，　Ez＞B．　The　accelerated　particles　evacuate　to
土Xdirections　by　de且ecting　their　orbits　due　to　the　magnetic　fields　By　and　fbrm　bipolar
plasma　je七s．　The　magnetic且elds　are　swept　up　in土X『directions　and　the　strong　electric
fields　are　induced　by　Eニーv×B／c．
　　　The　structure　of　the　magnetic　reconnection　is　close　to　the　Sweet－Parker　type，　which
does　not　have　shocks（Zeni七ani＆Hoshino　2007）．　The　maximum　outflow　velocity　vmax　ty
O．56c　is　less　than　the　Alfv6n　velocity　of　the　inflow　VA＝O．87c．
4．2．2 Effect　of　the　Thermal　Pressure　of　the　lnflow
In　Chapter　3，　we　ignored七he　effects　of　the　thermal　pressure　in　the　inflow　region．　We
include　this　effect　and　derive　the　condi七ion　for　th．e　relativistic　outflow　in　this　subsection．
　　　By　including　the　thermal　energy　of　the　inflow　in　the　energy　conservation　equation
（3．13），we　obtain
ρiC2ツ～βiL（1＋αi＋σi）＝ρ。c2守ξβ。δ（1＋α。÷σ。）， （4．2ユ）
　　　The　pressure　balance　condi七ion　given　by　equation（3．0．1）can　be　rewritten　by　including
the　thermal　energy　of　the　inflow　as
PN－P・＋詳 （4．2．2）
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Figure　4．3：Color　contours　show－（Ez－B）／」Bo　and　the　white　curves　show　the　magnetic
field　lines　for　ROl　at　t／Tc＝80．
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Figure　4．4：Grey　curves　show　the　magnetic　field　lines　and　color　contours　show（E÷v×
B／c）：／Bo　at　t＝807c　for　RO1．　Black　rectangular　shows　the　diffusion　region．
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By　using　these　equations，　the　Bernoulli’s　theorem　given　by　equation（3．1．6）can　be　rewrit－
teII　aε
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（1十αi十σi）「ドi＝＝（1十α〇十σo）”）’。．　　　　　　　　　　　　　（4．2．3）
whereα⑪is　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　偽一詳（lr≡1伽i）（雛）「－1，　（4・2・4）
andσ。　is　given　by　equation（3ユ．14）．　Here，　g　is　the　density　ratio　be七ween　the　infiow　region
and　the　neutral　point　defined　in　equation（3．3，1）．
　　　By　taking　approximations　ofαi，σi＞＞1，（δ／L）2＜＜1，7i　N　1，　and　ze。　or“’。，　we
obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　u・－92謡湯　　　（4・2・5）
Whenαiニ0，　equation（42．5）reduces　to　equa七ion（3．2．3）．　The　condition　for　the　rela－
tivistic　outflow　from　the　magnetic　reconnection　is　given　by
β・＜＜皇購、）3－£・
（4．2．6）
4．2．3　Comparison　between　the　Simulation　Results　and　MHD
　　　　　　　　Analysis
Befbre　comparing　the　results　l〕etween　each　run，　we　define　the　size　of　the　current　sheet，
e．9．，五andδ．　Color　contours　in　Fig．4．4　shows（E十v×jB／c）／・Bo　a皿d　curves　show　the
magnetic　field　lines．　MHD　condition　is　violated　around　the　X－point．　The　shape　of　the
difEusion　region　is　almost　rectangular．　We　approximate　the　diffusion　region　as　a　rectangle
（i．e．，　shown　in　Fig．4．4）．　The　size　of　the　diffusion　region　L　andδare　then　determined．
　　　We　should　determine　the　time　to　compare　each　rlln　since　we　could　not　manipulate
the　time　at　which　maglletic　reconnection七akes　place．　For　this　pu．rpose，　we　specify　the
points　where　By（x，　y＝0）is　maximum　or　minimum　at　Y＝O．　The　referenced　time
is　determined　when七he　length　between　these　two　points　is　30λ．　Fig．4．5　shows　the
distribution　of、By（x，　y＝0）at　t＝807c　for　RO1．
　　　Fig．4．6　shows　theσi　dependence　of　the　maXimum　out且ow　fbur　velocity（crosses）and
Alfv6n　four　velocity　of　the　in且ow（dia皿onds）．　The　outflow　fbur　velocity　is　averaged
over　IYI／λ≦O．3　and　the　ti皿e　is　determined　by　the　above　procedure・】；or　a　smallerσi
（£afew×10），　th・・ut且・w・f・u・vel。city　increases　with　ai・F・・ala・g・・σ・，　th・・utfl・w
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Figure　4．5　The・distribu七ion　of」By（x，　y＝0）in　X　direction　a七t＝80Tc　fbr　RO　1．
velocity　converges　to　the　saturatioll　value．　It　is　sma皿er　than　the　Alfv6n　velocity．　The
difference　between　the七wo　velocities　is　larger　fbr　the　la、rgerσi　but　it　converges　to　the
certain　value．
　　　Fig．4．7　shows　theσi　dependence　of　the　maximum　inflow　velocity属（crosses），　the
aspect　ratio　of七he　diffusion　region（triangles），　andβ1五／δ（diamonds）．　The　condition　for
the　relativistic　out且ow　from　the　magnetic　reconnection　is　given　by　equation（4．2．6）which
reduces　to　6i＜＜δ／L　in　ouT　simulations．　In　our　simulations，　the　maximum　in且ow　velocity
and　the　aspect　ratio　are　vi～o．2－o．7c，　and　L／δ～2－8，　respectively．　They　increase
withσi．　Since　the　conditionβi《δ／五is　not　satisfied，　the　outfiow　velocity　is　only　mildly
relativistic　as　predicted　from　the　M且D　a皿alysis．
　　　Next，　we　esti皿ate　the　thermal　enthalpy　inside　the　currellt　sheet・The　simple　method
to　estimate　the　thermal　energy　is　to　compare　the　energy　momentu皿tensor
T・CiP齢，P）， （42の
where　f　is　the　particle　distribution　func七ion．　We　take　an　average　and　normalize　it　by
the　rest　mass　energy　inside　the　current　sheet　as∫　d3x　Tμ”／　f　d3xd3p　f．　Fig．4．8　shows
theσi　dependence　of　the　diagonal　terms　of　the　normalized　energy　momentuni　tensor，　Txx
（crosses），　Tyy（diamonds），　and　T。z（triangle）fbr　electrons．　Off　diagona工terms　can　be
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Figure　4．7：σi　dependence　of七he　maXimum
infiow　velocity　in　unit　of　c（crosses），　aspect
ratio　of　the　current　sheet　（triangles），　and
fii　L／δ（diamonds）．
ignored　compared　to七he　diagonai　teエms．　Inside　the　current　sheet，　Tzz　dominates　other
terms．　All　the　diagonaユterms　linearly　increase　withσi．　This　indica七es　that　the　thermal
energy　increases　withσi　as　predicted　by　the　MHD　theory．
　　　Note　that　the　pressure　tensor　given　in　equation（4．2．7）is　evaluated　in　the　observer
fra、me．　F（〕r　largerσi，　the　plasma　speed　inside　the　current　sheet　vz　becomes　larger　since
4π（2nev．）／c　・v（▽xBz），　and　we　may　overestimate　the　enthalpy．　we　thus　perform　the
Lorentz　transformation　7「tl・cv＝A琶A疹7「αβ，　where　A芦is　the　transformation　matrix　in　Z
direction．　To　determine　the　transformation　matrix，　we　caユculate　the　average　velocity　v、
inside　the　current　sheet、　Squares　in　Fig．4．8　show　TSz　for　electrons　normaユized　by　the　rest
mass　energy　inside　the　current　sheet．　Other　diagonal　terms　do　not　change　significantly
since　we　perfbrm　the　Lorentz　tra皿sformation　in　the　Z　direction．　The　off－diagonal　terms
can　be　ignored　compared　to七he　diagonal　terms．
　　　Since　we　performed　the　Lorentz　transformation　only　in　the　Z　direction，　T．部　is　slightly
larger　than霧、　in　the　comoving　frame，　but　the　ZZ　component　is　still　domin　ant　．　Tl：
illcreases　withσ1，　consistent　with　the　result　of　the　M且D　analy5i8．
　　　Note　that　nyz　is　larger　tllan　llni七y　a七σi～20．1七coincides　withσi　where　the　outfiow
velocity　converges　to　the　saturation　vaユue．　It　can　be　explained　by　that　the　outflow　cannot
be　accelerated　due　to　the　increase　of　the　enthalpy　predicted　by　the　MHD　a皿alysis　lby
Lyubarsky（2005）and　by　ourselves・
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Figure　4．8：σi　dependence　of　the　diagonal　term　of　the　normalized　energy　momentum　ten－
sor，　Txx（crosses），　Tyy（diamonds），　and　Tzz（triangles）．　Squares　show　the　ZZ　component
of　the　energy　momentum　tensor　in　the　comoving丘ame男：．　Solid　curve　shows　the　relation
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4．3 Summary＆Discussions
We　performed　2－dimensional　PIC　simulations　of　relativistic　magnetic　reconnection七〇
study　the　possibility　of　the　relativistic　outf［ow．
　　　F（）rsmallerσi，　the　out且ow　velocity　increases　withσi，　and　it　converges　a　certain　value
below　the　Alfv6n　velocity　fbr　largerσi．　The　plasma　en七halpy　Enearly　increases　withσi，
and　exceeds　uni七y　whenσi≧20．　These　results　are　consistent　with　those　f士om　the　MHD
analysis．　The　sa七uratioII　of　the　outflow　velocity　can　be　explained　by　the　increase　in　the
enthalpy，
　　　we　showed　from　the　M且D　analysis　that　the　i颯ow　velocity　as～δ／L，　and　we　showed
that　the　in且ow　veloci七y　cδ／L　given　by　Lyubarsky（2005）is　the　maximum　of　the　flow
veloci七y．　In　our　simulation，　the　inflow　velocity　is　slightly　larger　tha皿cδ／、L．　This　is
becau6e　we　observed　the　maぬmum　in且ow　velocity　When　we　measure　the　i血且ow、relocity
by　takdng　an　average，　the　obtained　inflow　velocity　will　be　close　toδ／L
　　　In　our　simulations，　the皿aXimum　Alfv6n　fbur　velocity　is　3．96　fbr　R16，　which　is　still
only　mildly　relativistic．　This　comes丘om　the　computatioロal　limit．　To　simulate　the　case
for　faster　Alfv6n　velocity，　we　need七〇simulate　the　ease　when　the　therma工energy　of　the
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infiow　is　smal1，　Tbg《T．．　Such　a　simulation　is　hard　since　the　Debye　length　in　the　in且ow
region　is　too　sma皿to　be　reso王ved．
Chapter　5
Summary　and　Discussions
In　this　chapter，　we　sumlnarize　our　results　and　discuss　the　particle　acceleration　in　expand－
ing　magnetic　loops．　In§5ユ，　we　summarize　the　self－similar　solutions　of　the　expanding
magnetic　loops．　The　possibility　of　the　relativistic　out且ow　from　the　magnetic　reconnec七ion
will　be　discussed　in§5．2．　We　discuss　the　particle　acceleration　in　expanding　magnetic
loops　in§5．3
5．1 Conclusion　of　the　Self－similar　Solutions
In　chapter　2，　we　obtained　self－similar　solutions　of　relativistically　expanding　magnetic　loops
by　ex七ending　the　non－rela七ivis七ic　solutions　obtained　by　Low（1982）．　We　ignored　the　stellar
rotation　and　assumed　aユdsymme七ry　and　the　purely　radial丘ow．
　　　The　self－s血ilar　parameter　is｛given　by　Op　＝　r／t　and　the　radial　velocity　can　be　expressed
as　vrニη．　Since　the　time　derivative　of　the　velocity　is　zero，　i。e．，　Dv／Dt　・・o，　our　solutions
describe　the　freely　expanding　magnetic　loops　ill　which　we　can　choose　a　reference　frame
where　all　forces　balance．
　　　We　fbund　that　a　shell　structure　is　formed　inside　the　magnetic　loops　where　the　pressure
and　density　pulses　appear．　The　magne七ic　fiux　is　swept　up　into七he　shelL　The　pressure
pulse　fbllows　the　density　enhancement．　This　structure　comes　from　the　force　baユance　in
the　radial　direc七ion．　The　gravity　for　the　density　enhancement　balances　with　the　pressure
gradient　force．　Behind　the　pressure　pulse，　the　density　decreases．「The　lbuoyancy　force
drivell　by　the　density　decrease　balances　with　the　pressure　gradient．　The　pressure　pulse
structure　is　thus　maintained　by　the　gravity　a皿d　the　buoya皿cy　forces．　The　amplitudes　of
the　pressure　and　density　enhancements　inside　the　shell　are　larger　f（）r　a　thinner　shelL
　　　For　the　relativistic　expansion，　the　effects　of七he　displacement　current　cannot　be　ig一
82
83
5．2．　CONCL　USION　OF　THE　RELATIVISTIC　O〔1TFL　O　W　FROM　THE
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　RELATIV工STIC　MA　GNE工YC　RECO］VNECTION
nored．　Since　the　displacement　current　is　larger　fbr　a　faster　expansion，　this　term　domi－
nates　to▽xB／（4π）for　a　faster　expansion．　we　fbund　that　the　displacement　current　is
dominant　when　7≧2．4　for　Che　dipolar　solution，　while　it　depends　on　the　expansion　speed
and　the　shell　structure　fbr　the　shell　and且ux　rope　solutions．　The　displacement　current
reduces　the　magnetic　tension　force　and　changes　the　distribution　of　the　plasma．
　　　工nside　the　magnetic　loops，　a　current　sheet　is　formed．　The　magnetic　reconnection　may
release　the　magnetic　energy　which　is　responsible　for　the　giant　fiares（Lyutikov　2006）．
　　　The　toroidal　magnetic丘elds　can　be　represented　by　the　superposition　of　the　Fburier
modes　in七he　polar　angleθ．　These　modes　should　be　determined『by　the　position　where
magnetic　twists　are　inj　ec七ed　on七he　surface　of　the　s七ar　when　the　crustal　motion七riggers
the　expansion．　In　general，　we　can　construct　more　complex　solutions　that　the　poloida，l
magnetic　field　can　be　expressed　as　the　superposition　of　the　Fourier　modes．　Since　the
opening　angle　of　the　magnetic　Ioops　depends　on　the　boundary　at　the　surface　of　the　star，
the　actual　explosion　can　be　represen七ed　as七he　superposition　of　the　Fourier　modes　in　both
directions（i．e．，　the　spherical　harmonie　fUnction　YtM）．
　　　We　derived　the　solutions　of　the　freely　expanding　magnetic　loops．　How　can　we　derive
the　solutions　which　describe　the　accelerating　Pha5e？We　assumed　that　the皿agnetic且ux
Adepends　on　the　radial　distanee　and　the　time　through　the　self－similaT　variable，　i．e．，
A（t，r，θ）＝A（Op，θ）．　Since　the　time　derivative　of　the　self－similar　variable　is　zero，　the
magnetic且ux　is　conserved，　i．e．，　DAIDt＝0．　This　means　that　the　magnetic七wist，　and
thus，　the　twist　energy　cannot　1〕e　injected　from　the　footpoints　of　the　magne七ic　loops　during
this　stage．　To　construct　the　solutions　describing七he　aecelerating　stage，　we　need　to　relax
this　condition．　It　is　left　aεthe　future　work．
　　　In　our　treatmellt，　we　do　not　consider　the　interaction　between　the　expanding　magne七ic
loops　and　the　in七erstellar皿atter．　When　the　mag皿etic　loops　expand，　a　fast　shock　is　formed．
We　also　need　to　include　this　effect　in　future　work．
5．2 Conclusion　of　the　Relativistic　Ou七fiow　from七he
Relativistic　Magnetic　Reconnection
In　cha、pter　3，　we　ex七ended　the　Sweet－Parker　magnetic　reconneetion　to七he　relativistic
plasma，　We　assumed　that七he　plas皿a　velocity，　the　plasma　density，　the　plasma　pressure，
and　the　magnetic　fields　in　the　inflow　and　out且ow　regions　are　uniform　and　ignored　the
radiative　effects．　We　adopted　the　energ　y，　mass，　and　magnetic　flux　eenservation　equa一
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tions　between　the　inflow　and　the　outflow．　Tb　close　the　system，　we　used　the　entropy
conservation　equation　instead　of　using　the　momentum　conservation　equation．　Although
the　momentum　conservation　equation　degenerates　to　the　energy　conservation　equation
for　the　ultra－relativistic　speed，　the　entropy　conservation　never　degenerates　to七he　other
equations．　By　using　the　entropy　conservation　equation，　we　can　readiIy　inchlde　the　effects
that　inertia　decreases　due　to　the　expansion　which　were　not　in．cluded　in　previous　works．
　　　As　the　results，　we　fbund　that　the　ou七fiow　velocity　increases　withσi　fbr七he　sub　rela－
tivistic　case，　i．e．，（σi　；S　1）．　For　the　strongly　magnetized　plasma　ai＞＞1，　since　the　thermal
energy　density　exceeds　the　rest　mass　energy　density，　the　outflow　velocity　saturates　and
the　magne七ic　energy　is　not　used　fbr　further　acceleration　but　fbr　the　fu．rther　heating．　The
saturated　velocity　depends　on　both七he　aspect　ratio　an．d　the　inflow　veloci七y（reconnection
rate）as　u。～（βiL／δ）－1／2．　This　result　indicates　that　the　outfiow　speed　becomes　slower　for
alarger　reconnection　rate，　Since　the　heating　rate　is　propor七ional　to　the　reconnection　rate，
the　plasma　inertia　increases　with七he　reconnec七ion　rate　beeause　enthalpy　increases，　The
outflow　veloci七y　is　then　slower　for　a　larger　reconnection　rate　whenσi≧LThe　ma　ximum
infiow　velocity　can　be　estimated　as　fii，m。x～δ／L．　whel1β1～βi，m砿，　our・solutions・coincide
with　those　by　Lyubarsky（2005）．
　　　When　the　infiow　velocity　is　much　smaller七han　fii，maコ，，　the　out且ow　speed　can　be
ultra－relativistic（％・）σi）．　Although　Lyutikov＆Uzdensky（2003）also　obtained　ultra－
rela七ivistic　ou七且ow　from　rela七ivistic　magnetic　reconnections，　our　solutions　are　completely
different　from　theirs．　They　obtained　the　faster　outflow　and　the　la　rger　reconnection　rate
because　they　ignored　the　thermal　energy．　However，　the　thermal　energy　cannot　be　ignored
fbr　the　larger　reconnection　rate　as　mentioned　above　whenσi　］1　1－The　ou七且ow　can　be
ultra－relativistic　only　when　the　reconnection　rate　is　extremely　small　fbr七he　relativistic
magnetic　reconnection．
　　　In§4，　we　studied　theσi　dependence　of　the　recollnection　outHow　speed　by　2－dimensional
PIC　simula七ions．　We　fbund　that　the　out且ow　velocity　is　smaller　than　the　Alfv6ロvelocity
of　the　in且ow．　We　also　found　that　the　plasma　pressure　linearly　increa5es　withσl　without
saturation．　These　results　are　quali七a七ively　consistent　with　those　by　the　MHD　analysis．
The　inflow　velocity　is　about　O．2－0．7c～cδ／L．　Thus　the　condition　of　the　relativistic
outflowβi＜＜i（3i，ma）c～δ／L　is　not　satis且ed・These　reslllts　supPort　the　results　of　MHD
analysis　by　Lyubarsky（2005）and　by　authors・
　　　Since　the　magnetic　recolmection　can　e缶ciently　convert　the　magnetic　energy　into　the
plasma　energy，　it　is　expected　that　the　relativistic　magnetic　reconnection　can　power　the
85
5．2．　CON（兀し疋SION　OF　THE　REL．ATIV工3TIC　OσコニFLOW　FROM　THE
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　RELATIVIST工C　MAGNETIC　RECONNECTION
jets　observed　in　active　galactic　nuclei　and　in・gala・ctic　microquasars，（see，　e．9．，　Meier　et　aL
2001）alユd　the　explosion　in　GRBs（see，　e，g．，　Drenkhahn　2002）．　Our　results，　however，
indicate　thatthe　outflow　from　the　magnetic　reconnection　is　only　mildly　relativistic．　Most
of　the　magnetic　energy　is　used　fbr　heating　the　plasma．　The　thermal　elユergy　density　of
the　outflow　is　larger　than七ha七〇f　the　rest　mass．　Is　it　possible　to　use七he玉arge　amount
of　the七hermal　energy　for　further　acceleration？The　slower　outflow　from　tlle　magnetic
reconnection　is　due　to　the　increase　of　the　enthalpy．　When　the　out且ow　produced　by
the　magnetic　reconnection　spreads　into　a　fan，　the　plasma　enthalpy　decreases　due　to　the
expansion．　Swisdak　et　al．（2008）and　Zenitani＆Hesse（2008b）perfbrmed　2－dimensional
PIC　simulations　and　showed　that　Weibe1　instability　develops　in　the　outfiow　region．　Since
the　generated　magnetic丘eld　de且ects　particle　orlbits，　the　enthalpy　decreases　because　the
out且ow　expands．　We　need　to　perform．　simulations　in　Iarger　scales　to　con丘rm　whether　such
an　acceleration　is　possible，
　　　Another　p　ossible　mechanism　to　produce　the　relativistic　outfiow　is　the　radiation　effects．
In　our　analysis，　we　do　not　include　these　effects，　For　a　largerσil　a　synchrotron　radiation
is　the　main　source七〇cool七he　plasma．　The　plasma　energy　is七hen　extracted　by七he
radiation，　leading　to　the　decrease　in　the　enthalpy．　Pair　creations　in　the　diffusion　region　can
also　enable　the　rapid　outflow．　Since　the　pair　creation　is　endoergic，　the　plasma　enthaユpy
decreases，　We　need　to　include　these　radiation　processes　carefully　to　study　the　plasma
acceleration．
　　　We　have　to　point　out　that　our　discussion　on　tlle　magnetic　reconnection　is　restricted
七〇the　Swee七一Parker　type　magnetic　reconnection．　Petschek　type　magnetic　reeonnection，
which　includes　slow　shocks　stemming　from　the　diffusion　region，　can　Iibera七e　more　magnetic
energy．　Lyubarsky（2005）showed　tha七the　outflow　speed　is　accelerated　up　to　the　Alfv6n
velocity　of　the　infiowり’。～V冗Watanabe＆Yokoyarna（2006）perfbrmed　2－dimensional
relativistic　resistive　MHD　simulations　and　recovered　the　solution　by　Lyubarsky（2005）、
Shock　structures　did　not　appear　in　their　PIC　simulation，　because　the　PIC　simulation　is
concentrated　on　the　smal1　scale　around七he　diffusion　region．　We　need　further　study　to
judge　whether　the　relativis七ic　outflow　is　produced　by　the　mLagnetic　reconnection．
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Figure　5．1：Schematic　picture　of　the　expanding　magnetic　loops．　Fast　shock　is　f6rmed
ahead　of　the　Ioop　top　and　current　sheet　is　created　inside　the　magnetic　Ioops．　Behind
the　loop　top，　tangential　discontinuity　is　fbrmed．　These　sites　can　be　responsible　fbr　the
particle　acceleratioll．
5．3 Discussion　of　the　Particle　Acceleration　in　Ex一
panding　Magnetic　Loops
Finally，　we　w・uld　lik・t・di・cuss　the　acce1・・ati・n　mechanisln　ass・・iat・d　with　the　expanding
maglletic　loops．　Since　spectruln　of　the　SGR　g玉ant　flares　can　be丘tted　with　the　power－
1aw（Palm・・et　al・2005），　n・ntherlnal　pa・ti・1・・a・e　gene・at・d．　T1・e・b・e・ved　ene・部・・f
tlle　gamma－rays　exceeds　10　MeV。　The　corresponding　Lorentz　factor　of　the　electron　is
～100whell　we　assumed　that　the　electrons　radiate　through　the　synchrotron　process　and
that　mean　magnetic丘eld　strength　is～1012　G．　When　tlle　magnetic　loops　emerging　on
the　maglletar　expand，　a　first　shock　is　fbrlned　ill　fl’011t　of　the　maglユetic　loops。　Inside
the　maglletic　loops，　a　current　sheet　is　formed．　The　maglletic　ellergy　is　released　by　tlle
maglletlc　reconmection．　First，　particles　are　accelerated　tllrough　the　electric　field　1）y　the
magIletic　recoIlllectioIl．、VheII　slow　shocks　fbrmりparticles　can　be　accelerated　by　the　Fenni
or　other　microscopic　processes．　At　the　loop　top，　a　tallgelltial　discollti1ユuity　is　fbrmed　where
the　directioll　of　the　Illagnetiic　field　changes　significantly．　The　toroidal　maglletic　field　is
doniinant　behind　the　discontinuit，y，　while　the　poloidal　lnagnet／ic　field　is　dolnillallt　ahead
of　the　discontinuit・．y．　The　resultillg　electric　field　E＝－v×B／c　also　change　its　direction．
Particles　can　be　reflected　by　the　electric　field　and　gain　energy．　These　accelerated　particles
call　be　furtller　accelerated　at　the　fast　shock　agailL　High　ellergy　particles　can　be　gellerated
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　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　MAGNEユve　LOOPS
through七he　multiple　acceleration．　If　particles　gain　energy　eficiently　at　each　acceleration
site，　SGRs　can　be七he　source　of　the　ultra　high　energy　cosmic　rays，　since　the　potential
energy　of　the　magnetar　exceeds　1020　eV．
Appendix　A
Relativistic　Magnetohydrodynamics
In　this　appendix，　the　special　relativis七ic　MHD　equations　are　derived　and　the　properties
of　the　relativistic　MHD　are　reviewed．　W6　take　c＝1　for　simplicity．
A．1 Derivation　of　the　Relativistic　MHD　Equa七ions
In　the　framework　of　the　magnetohydrodynarnics，　electrons　and　ions　have　the　same　velocity，
the　density　profile，　and　the　temperature（1　fiuid　approXimatien）．　Since　the　electrons　and
ions　move　together，　the　electric丘elds　in　the　comoving　frame　always　vanish，　i．e．，　E’＝0
（dash　denotes　the　comoving　frame）．　By　carrying　out　the　Lorelltz　tra皿sformation，　this
condition　in　the　observer　frame　moving　with　the　veloci七y　v　is　written　as
E十v×jB＝0． （A．1、1）
We　assume　that　distribu七ion　functions　of　electrons　and　ions　in　the　eomoving　ftame　are
maxwellian．　W6　also　assu皿e　that　they　obeys　the　same　equation　of　states　with　the　specific
heat　ratio　of　r．　Then　the　energy　momentum　tensor　of　the　plasma　is　described　as
ヱ〕拶レニρξuμuり　　P9μり， （A．1．2）
whereρ，　p，　uμare　the　gas　proper　density，　the　gas　proper　pressure，　and　the　bu．lk　four
velocity　t↓μ＝（7，”Y’vi），　respectively，　Greek　indices　indicate　four　vectors（pa，　y＝0，1，2，3），
while　Latin　indices　do　the　three　vec七〇r（i，ゴ＝1，2，3）．　gμv＝diag（1，－1，一工，－1＞is　the
metric　tensor（assuming　a　fiat　spacetime　and　Cartesian　space　coordinates）a皿dξis　the
relativistic　specific　enthalpy；
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　「2．　　　　　（A．・．3）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ξ＝1＋
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　r－1P
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　　　The　e且ergy　molnentum　tensor　of　the　electromagエ1etic　fields　is　written　as
　　　　　　　　　　　瑞一毒（一呪＋ig・V・17・”F・6）一（繰）・　（Aユ・4）
where、F1μレ，　Uem，　S2　and　az」are七he　electromagnetc　field　tensor，　the　electromagnetc　energy
density，　Poynting　flux　and　the　Maxwell　stress　tensor　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Fμμ＝∂μAV＿∂VAμ，　　　　　　　　　　　　　　（A．1．5）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　E2十B2
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　U・m＝8π・、　　　　（A・1・6）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　S’一（￥tB）z，　　　（Aユ・7）
and
　　　　　　　　　　　　　　　　　σ’ゴー一岩［E’E」　＋　BIBゴー讐（E2＋B・）］・　（A・1・8）
Here　Aμandδt」are　the　vector　potential　iII　the　comoving　frame．4μ＝（φ，　Ai）and　the
Kronecker　delta，　respeetively．　By　taking　the　divergence　of　the　total　energy　momentum
tensor　7「μu＝TX，v十T，”．u，　we　obtain　four　equations
　　　　　　　　　　　　　　　　　畠［ρξor2－P＋U。m］＋∂農ゴ［ρξor・vゴ＋3ゴ］－G，　（Aユ．9）
　　　　　　　　　　　　　畠［ρξ・y2vi　＋　s・］＋∂1ゴ［ρξry・櫓Pδ｝］一・．　（A．1．1・）
　　The　mass　coIlservation　equation　ca皿be　writ七en　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂蜜）＋∂（ll≠L・・　　　（A．1ユ・）
　　The　Maxwell　equations　are
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　▽・B；0，　　　　　　　　　　　　　　　　（Aユユ2）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　▽・E二4πρe，　　　　　　　　　　　　　　　（A．1．13）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂jB
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　＝＿▽×E，　　　　　　　　　　　　　　　（A．L14）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂t
and
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂E
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ニ▽xB－4πゴ，　　　　　　　　　　　　　（Aユユ5）
where　pe　andゴare　the　eharge　density　and　the　charge　current，　respectively．　Since　equations
（A、1．12）and（A．1．13）give　conditions　of　constraint（divergence－free　conditions），equations
（A．1ユ），（A．1．9），（A．1．10），（Aユユ1），and（Aユ．14）give　the　full　set　of　the　relativistic　MHD
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equations、　Equation（A．1．15）is　not　needed　to　close　the　system　in　ideal　MHD．　WheH　we
take　into　accou．n七the　magnetic　diffusivity，　equation（Aユ．1）is　Ilot　satisfied　and　we　need
to　solve　equation（A．1．15）．　Another　equation　is　needed七〇close　the　system，　namely　the
Ohm’s　law　which　relates　the　electric　field　and　the　charge　current　E＝E（ゴ）（see，　e．g．，
Blackman＆Field　1993）．
　　　From　equations（A．1．14）and（Aユユ5），　we　olbtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂舞瓶器一一Eゴゴ」，　　　（Aユ．・6）
and
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂sz　　∂σZl　　　　　　．　　　　　　　．
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂t÷伽＝一ρ・EZ　一一（ゴxB）z・　　　　（A…17）
By　substituting　equations（A．1．16）and（A．1．17）into　equation（A．1．9）and（A．1．10），　we
obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　農（ρξッ・－P）＋∂墓ゴ（ρξ72βゴ）－」ゴEゴ，　　（A．1，・8）
　　　　　　　　　　　　農（ρξor・βり＋∂1ゴ（Pξty・β・βゴ＋Pδfゴ）一ρ。Ei＋（ゴxB）1，（A．1．・9）
The　right　hand　side　of　equation（A．1ユ8）denotes七he　Ohmic　heating　and　that　in　equation
（A．1．19）denote　the　electromagnetic　force．　By　using　equation（A．1ユ1），　equation（A．1．19）
can　be　written　as
弓ゆ▽）］（ξ7v）　・P・E＋ゴ×B－▽P・ （A．1，20）
This　is　the　equation　of　motion　in　special　relativistic　MHD．　Equation（A⊥20）reduces　to
that　of　the　non－relativistic　MHD　by　takiRgξ＝1and（v／c）2ニ0．　Note　that　the　pressure
term　contributes　to　the　inertia．　The　plasma　inertia　is　larger　fbr　a　larger　thermal　energy
when　the七hermal　energy　density　domina七es　to　that　of　rest　mass．
　　　When　the　plasma　inertia　and　the　gas　pressure　can　be　ignored（fbrc曲ee　approxima一
七ion），　equa七ion（A、1．20）is　redllced　to
E十ゴ×B＝0． （A．1．21）
The　equations（Aユユ4），（Aユユ5）and（Aユ21）give　us　the　forcef士ee　equations．　Equation
（A．1．21）corresponds　to　the　Ohm，s　law　fbr七he　relativistic　force－f士ee　dy血amics（Lyutikov
2003）．
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A．2 Deriva七ion　of　the　Gas　Energy　Equa士ion
In七he　previous　sectio且，　the　full　se七〇f　the　relativistic　MHD　equations　are　derived．　The
derivation　of　the　energy　conservation　is　implicitly　assumed　that　the　entropy　is　conserved．
The　energy，　momelltum　and　en七ropy　conservation　equations　are　not　independent．　In
this　section，　we　derive　thLe　entropy　conservation　equation　from　the　energy　momentum
conservation　equations．　We　consider　the　purely　hydrodynamics（without　magnetic　field）
for　simplicity．　The　procedure　below　is　following　to　Mihalas＆Mihalas（1984）．
　　　Fbrom　the　energy　momentum　conservation，　i．e．，丁鰭罵0，　we　olbtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　uμ（pξuPS　uu），u　’一　ugep，μ＝0，　　　　　　　　　　　　（A．2ユ）
Because　uμt占μ＝・1，　equation（A．2．1）can　be　written　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（ρξuμ），μ一　uPSp，μ＝0．　　　　　　　　　　　　　　（A．2．2）
By　subtracting　C　times　continuity　equa七ion（A．Zl1），　we　ob七ain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ρu・（吃　多の一・，　　（A2・3）
where∈is　the　specific　internal　eIlergy．　Usiエ1g　the　expressioII　of　uPs　ap≡…1）／DT，　where　T　is
the　proper　time，　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　号1略G）一・・　　（A・2・4）
as　the　relativistic　generalization　of　the　gas　energy　equation　for　an　deal　gas（second　law　of
the　thermodynamics）．　Thus　the　en七ropy　is　conserved　when　the　momentum　and　energies
are　conserved　for　the　ideal　fiuids．
A．3 Waves　in　Relaもivistic　FIuids
In　relativistic　MHD，　there　are　7　independent　equations　and　thus　there　are　7　waves　prop－
agating　in　the　magnetized且uids．　These　waves　are　named　as　fast　waves，　Alfv6n　waves，
SIOW　WaVeS　a，nd　entrOpy　wave．　WMhen　the　magnetiC　field　is　alWays　vanished，　faSt，　SIOW　and
Alfv6n　waves　disapPear．
　　　In　this　subsection，　we　derive　the　dispersion　relation　of　the　sound　and　Alfv6n　w肝es．
The　subscript　O　and　l　denote　the　zeroth（equilibrium　part）a皿d丘rst　order（pertu．rbation
part）of七he　variables，　respectively．　The　quadratic　of　the　perturbation　part　is　assumed　to
be　negligible．
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A．3．1Sound　Wave
Consider　non－magnetized且uids　without　bulk　velocity（voニ0）．　The　energy　momentum
tensor　is　given　by　equation（Aユ2）．　Energy　conservation　equation　can　be　written　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　讐＋（・・＋P・）▽・v・一・，　　　（A3．1）
and　mome且tu皿conservation　equation　can　be　written　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂v1
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（e。＋Po）　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂t＋▽P・＝0・　　　　　（A・3・2）
Here　we　ignore　the　quadratic　terms　of　the　perturbations．　Combining　thLese　equations，　we
obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　考妾一▽・P－・．　　　（A．3．3）
Thus　the　phase　velocity（＝the　group　velocity　fbr　the　sound　wave）of　the　sound　wave　c，
is　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　・，一〉篠．　　　（A．3．4）
The　equation　of　state　fbr　the　ultra－relativis七ic　gaεis　given　by　p＝e／3　a皿d　sound　speed　is
c、＝＝　1／～唐．
A．3．2Alfv6n　Wave
Let　us　consider　the　wave　propagation　in　X－direction．　We　assurne　the　unifbrm　and　static
field　in　zeroth　order　and七hat　the　magnetic　field　assumed七〇be　u皿ifbrm　in　X－direction．
We　also　assume　v。ニO　and　k・v1ニ0，　where耐s　the　wave　nu皿ber．
　　　Prom　the　Faraday，s　la、w（A．1ユ4）and（A．1．1），　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ωBi十K”Bov1＝：0．　　　　　　　　　　　　　　　（A．3．5）
From　the　equation　of　motion（Aユ、20），　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ρ・ξ・　・－h－P・髪一馨゜B・一響言”・・　　（A3．6）
By　taking　inner　product　with　k，　we　obtain　p＝O．　By　substituting　equations（A．3．5）and
pニOinto　equation（A．3．6），　we　obtain　the　Alfv6n　velocity　vA　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　vk≡㈲2・・ρ。舞4π・　　（A・3・7）
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NTete　that　the　denominator　of　the　right　hand　side　of　equation（A3，7）includes　not　only　the
rest　mass　den＄ity，　but　also　the　thermal　and　magnetic　energy　densities　which　i3　interpreted
as　the　enthalpy．　ln　the　non－relativistic　limit，　this　term　reduces　to　the　rest皿ass　energy
density．　While　the　sound　speed　is　limited　about　58％of　the　light　speed，　the　Alfv6n　speed
approaches　the　light　speed　fbr　larger　magnetic　fields．　When　the　plasma　iner七ia　and　the
gas　pressure　can　be　ignored（fbrce－free　approximation），　the　phase　velocity　of　the　Alfv6n
wave　approaches　the　light　speed、　In　fbrce－free　dynamics，　only　fast　and　sound　waves　can
propaga七e　with　the　ligh七speed．
Appendix　B
Self閣similar　Solutions
In　this　appendix，　we　explicitly　show　the　self－similar　solutions　of　the　shell　and　flux　rope
solutions．　The　procedure　of　deriVing　solutions　a　re　mentioned　in
B．1　Construc七ion　of　the　Shell　Solutions
The　functions　Q　and　P　in　region　I　are　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Q’（η，θ）一琴1讐・sinπθ，　　（B・…）
　　　　　　　　　　　　　　　　pl（η，θ）－P・（η）＋pA（η，θ）＋P6（η，θ），　　　（B．1．2）
where　PA　and　P6　are　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　pA（n，θ）一鐸・in2　e・　　（Bユ・3）
P6（η，θ）一
　　The　function　1フin　region　I　is　given　by
where　DA　amd　D6　are　given　by
一蕊≠24π（　　n（？o，m（？。t。m十n－2）η2（1一η2）・inm＋”－2e，　f・・　m＋n＃　2・
－m駐、4簿糟）1・9（・inθ），　…＋n　＝＝　2・
　　　　　が（η，θ）－D・（η）＋DA（η，θ）＋Dる（η，θ），
　　　　　　　　　　　　　　　　　　2Ala4
　　　　　　　工）A（η，θ）＝＝　 　　　　　　　　　　　　　　　　　　　sin2θ，
　　　　　　　　　　　　　　πGMη3（1一η2）
　　　　　　　　　　　　　　　　　94
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一Σ
　　Σ
　m十nニ2
n（20，凧90，n
Dる（η，θ）一
m＋n≠22πσM（m＋n－2）η（1一η2）
　　　　2π畿浩、），1・9（sinθ），
、sinm＋n－2θ，for　m十n≠2，
for　m＋n＝2．
　　　　　　　　（B．1．7）
　　The　functions（i？and・P　in　region　II　are　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　（1211（η，θ）一Σ1讐，A9（η）・in・θ，
　　　　　　　　　　　　　　　pu（η，θ）－P・（η）＋pAJ（η，θ）＋場∫（η，θ），
where琢l　and場∬a・e　given　by
　　　　　　　　　　　　pA’（η，θ磯IA（η）｛・－iill瑠Ψ（η）｝・in・θ，
一Σ
　m十n＝2
nQ。，m（［2。，。A辱1（η）
m＋OPt、　4π（m＋n－2）η2（1一η2）
一π上J）1・9（・inθ），
sinm＋n－－2θ
　　　　　　，
（B．1．8）
（Bl．9）
（B⊥10）
P6’（η，θ）一
for　m十n≠2，
for　m十n＝＝2．
　　　　　　　（B．1．11）
Here重（η）is　a、　function　ofηdefilled　as
Ψ（η）一［sin2　T（η）＋4初3　sinT（η）…T（η）－2K・2η2（1一η2）（3－4si且2　T（η））］．
The　function　DJI　is　given　by
　　　　　　　　　　　　　　D”（η，の一〇・（η）÷D牙（η，θ）＋D8（η，θ），
whe・e　DA’　and　D6’　a・e　9iven　by
　　　　　　Dff（η，θ）一πσ藷≒η，）A（η）［・－1｝畿IE（η）］・in・θ，
漏≠，me．　M‘？°：m；lill°hn全稀（η）一η2）・
　　　　　　　　　　　　　　sin4　T（η）　　　　 ｛
　　　　　　　　　　　1－　　　　　　　　　　　　　　siエ14二Z「（α）
－m景、2π畿浩2）2
　　　　　　　　　　siI141「（η）｛
　　109（sinθ）－
　　　　　　　　　　sin4　T（α）
（B．1．12
（B1ユ3）
（Bユ．14）
D8（η，θ）＝＝
［1－2K・ep（1一η・）・・tT（η）］｝sinM＋n－2θ，
　　　　　　　　　　　　　　for　m＋n≠2，
［1・9（・inθ）＋K一η（1一η2）・・tT（ηX1－21・g（・i且θ））］｝，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　for　m十nニ2．
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（B．1．15）
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Here　E（η）is　a　fUnction　ofηgiven　by
　　　　　　　　　　　E（η）＝1　－　　K”η（1十η2）（1－3η2）cot　T（η）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　＋k2η2（1一η2×1＋3η2）［1－3・。t2T（η）］
　　　　　　　　　　　　　　　　　　＋K・3η3（1一η2）2［3c・t3T（η）－5・・tT（η）］．　（B．1ユ6）
P・（η）is　an　a・bitra・y　fun・七i・n。fηand　i・related　t。　th・fUn・ti・n　D。（η）th・。ugh　equati。n
（22．12）．
B．2　Construction　of七he　Flux　Rope　Solutions
The　function　P　in　region　I　is　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　P∫（η，θ）－P・（η）＋pA（η，θ）＋弔（η，θ），　　　（B2ユ）
wh・・e塔and弔are
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　A言α4　2－3η2　　　　　　　　　　　　　　　　　　pA（η，θ）－　　　　　　　　　　　　　　　　　　　sin2θ，　　　　　　　　　　　　（B．2．2）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　4πη4（1一η2）2
　　　　　　　　　　　　　　　　　nq。，．（？。，n　sinm＋n－2θ
P6（η，θ）一
一Σ
一Σ
　m十n＝2
The　function　D　in　region　I　is　given　by
where　DA　and　Dる　a・e
一Σ
一Σ
　m十n＝2
柵＋。≠、4π伽＋n－2）η2（1一η2）1＋＠＋π）／4’
　　　　冗（？O，π↓90，π　109（sinθ）
　　　　　　4π　η・（1一η・）暑’
　　　DI（η，θ）－D・（η）＋P五（η，θ）＋Dる（η，の，
　　　　　　　　　　　〆1言α4　　8－12η2十3η4　　D三（η，θ）　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　sin2θ，
　　　　　　　　　　4πσ2匠η3　　（1一η2）3
　　　　　η・（120，m（？o，n　　　　　　　　2一η2
蜘≠、4πGM（m十n－2）η（1一η2）2÷圃／4
　　　　π（20，mQo，れη2十2（2一η2）lo9（sinθ）
　　　　　8πOM　　η（1一η・）吾　’
for　m十？z≠2，
for　m＋n＝2．
smれ＋n－2θ，
（B．23）
（B．2．4）
Dる（η，θ）一
The　function　P　in　region　II　is　described　as
　　　　　　　　　　　　　P”（η，θ）－P・（η）＋　pA’（η，θ）＋弔1（η，θ），
　　　　　（B．2．5）
for　m十n≠2，
for　m十π＝2，
　　　　　（B．2。6）
　　　　　（B2．7）
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whe・e瑠∫and婿a・e
pA・一鶉IA（η）
弔∫（η，θ）一
一Σ
一Σ
　m十刊＝2
喩≠、4π＠＋n－2）η2（1一η2）1＋（嗣／4
　　　　nQo，瀧（～o，n　　A（η）
　　　　　　　　　　　　　　　　　1。9（sinθ），
　　　　　　4π　η・（1一η・）号
［（1≡1誓；・A（η）噺2sin2T（η　繍n2T（η））］・in・θ・
　　n9。，凱Q。，n　A箏（η）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　sinM＋”－2　O，
The　fUnc七ion　D　is　given　by
　　　　　　　　　　　　　　D”（η，θ）－D・（η）＋D牙（η，θ）＋D8（η，θ），
where　DA’　and　D6i　a・e
　　　　　DA’　（n・　e）－4蕃η3A（η）［d・（η）＋d・（η）＋d・（η）＋d3（η）］sin・θ，
　　　　　　　　　　　　D6’（ep・　e）一一慕4πσ論撃＋禦γ（η，θ）・
The　fUnctions　do，　di，　d2，　Cl3，　and　Y』are　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　3η4－12η2十8
　　　　　　　　　　　　　　　　　　d。（η）＝　　　　　　　　　　　　　　A（η），
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（1一η2）3
　　　　　　　　　　　　　　　d・（η）－4讐（≒考窪2）s’n3蓋睾浮η），
　　　　　　　　　　　　　　　＿4ん2η2（2十3η2）sin2　T（ηX3－4　sin2　T（η））
y（η，θ）；
　　　　　　（B2，8）
for　m－十一n≠2，
for　m－1－n＝2．
　　　　　　（B2．9）
（B．2ユ0）
（B．2ユ1）
（B．2．12）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（B、2．13）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（B．2．14）
　　d2（η）　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（B、2ユ5）　　　　　　　　　　1一η2　　　　　　　　　sin42「（a）　　　　　　，
d3（η）一一8鳶3η3sinT（η）c°sﾘ蚕8 in2T（η）），　（B・2・・16）
ギ捨［（2一η・）A（η）＋4K・ny（1一η・）sin畿ヂ（η）］sin噛
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　for　m＋n≠2，
1［η・＋2（2一η・）1・9（・inθ）］A（η）
　　　　　　　　　　＋2K・eP（・一η2）（一・＋21・9（・inθ））sin3畿ヂ（η），
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　for　m十n＝2．
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（B2ユ7）
The　functions　Po　and、Do　are　related　each　other　through　equatio11（22，12）
Appendix　C
Wave　Propagation　with　the　Moving
boundary　in　Vacuum
C・1　Electromagnetic　Pulse　Propagation
In　chapter　2，　the　relativistic　self－similar　solutions　in　r≦R（t）are　derived．　These　solutions
indicate　that　for　the　shell　and　flux　rope　solutions，　the　electromagnetic　pulse　is　e皿itted
from　the　loop　top　at　r＝R（t）unless　the　condition（2．2．32）is　satisfied．　Electromagnetic
pulse　is　also　emit七ed　in　dipolar　solutions．　In　this　section，　we　study　the　propagation　of
the　electromagnetic　pulse　in七he　vacuum（r＞R（t），　region　III）by　imposing七he　boundary
cOIlditions　at　r＝R（t）．
　　The　Maxwell　equations　in　vacuum　are
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂B
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　蕊＋▽×E＝＝O，　　　　　（C・1ユ）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂E
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂t＝▽xB・　　　　　　（C・1・2）
In　the　radiation　gauge，　the　electroエnagnetic　fields　a・ee　represented　in　terms　of　the　vector
po七en七ial　A　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂A
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　E＝r死，　　　　　　（cユ3）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　B＝▽×A　　　　　　　　 （Cユ．4）
The　Maxwell　equations　reduce　to　the　following　equation
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂2A
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　→一▽×（▽×A）＝0．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（C．1．5）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂t2
　　The　boundary　conditions　at　r＝＝R（t）aエe　given　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　［TII「＋割一・，　　　　（C…6）
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　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　［El］－O，　　　　　　　（C．1、7）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　［Bli］－0，　　　　　　　（C．1．8）
where瑠and噛d・n。t・the　spac…pace　c・mp。nents。f。nergy．m。m，ntum　t，n，。，　f。r
the　matter　and　electromagnetic　fields，　respectively．　The　brackets［］denote　the　jump
across　the　boundary　rニR（t）．　The　subscript⊥or　ll　denotes七he　field　component　perpen－
dicular／parallel　to　the　velocity，　and　the　prime　deno七es　the　variables　de且ned　in　the　rest
frame．
　　　Let　us　assu．me　that
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　P・（η一α）－D・（η一の一〇・　　　　　（G1．9）
where　1「〕（η）and　Do（η）are　arbi七rary　func七ions　related　by　equation（2．2．12）．　By　using
七hese　conditions，　the　jump　condition（C．1．6）can　be　written　as
［σ’アア」＝0， （C，1．10）
whereσzo　is　the　Maxwell　stress七ensor．　Let　us　assume　further　tha七the　toroidal　magnetic
field　vanishes　in　the　region　where　r＞R（t）（region　III）．　The　electromagnetic　field　in
r＞R（t）can　be　expressed　by　a　scalar　function、4v　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　A－丁畿θeφ，　　　（C・1．・1）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　rs蓋θ（・，・・一∂Y4v），　（C・1・・2）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　B一γs蓋θ齢一∂寡，・）・　（G1ユ3）
By　carrying　out　the　Lorentz　transformation　for　the　electromaglletic　fields　given　by（2．1．8），
（2⊥10），（C．1．12）and（C．1．13），　the　electromagnetic　fields　in　the　rest　frame　are　given　as
E’ニ
0
一r，蓋θ（∂．4v　　OAv　　　　十v∂t　　　∂r）εφ・
（r≦R（t）），
（r＞R（t）），
（Cユ．14）
1
Btニ 7sinθ
　　1
rsinθ
10A　　1∂A
r∂θ，7∂r
蹄，一ツ（
司列馬　，　∂
∂
＋v∂ﾇV），・｝
（r≦R（亡）），
（r＞R（t））．
（C．1．工5）
100
APPENDIXσ．WAVE　PROPAGATION　WITH　THE　MO　V工NG　BO　UIVDARY　IN
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　VA（兀πアM
By　substituting　equ．ations（C．1ユ4）and（C⊥15）into（C．1．7），（C．1．8），
bou且dary　conditions丘）r　the　scalar　functionみv　can　be　obtained　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　a4v　　　　　　　a4v
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂オ＋v∂r　＝°，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　v－＝R④
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂Av
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　・＝0，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　∂θ
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　r＝R（亡）
∂Av
∂r
r＝R（t）
By　substituting　equation（C．1．11）in七〇the　Maxwell　equations（C．1．5）
a d（C．1，10 ，七he
（C．1、16）
（C．1ユ7）
The　equation（C．1．19）with　the　boundary　conditions（G1．16）
identical　to　those　of　the　non－relativistic　case（Low　1982）
　　　Let　us　expand　the　fiux　fUnction．Av　in　a　series　of　t　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Av一Σt”σ（μ；η）・in2θ，　　　　（G1．20）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　μ
where　G　is　a　fUnction　ofη．　Sub8tituting　equation（Cユ．20）into　equation（C．1．19），　we
obtain
　　　　　　　　　　　　　　（1一η2）券＋2（μ一1）劇μ（μ一1）＋剥σ一・・（C…2・）
Here　we　abbreviate　the　summation　of　the　series　of　t．　Next，　wεchange　variables　aε
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　x＝η2，　　　　　　　（C．122）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　σ（μ；η）ニησ．　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（C．123）
Substituting　equations（C・1．22）and（C．1．23）into　equation（C，1．21），　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　幽劇÷舞（1－2μ）］窪一μ（μf1）σ一・・（G・・24）
This　differential　equation　can　be　recogllized　to　be　that　fbr　the　Gauss　Hypergeometric
func七ion　F（α，β，第x）．
一オ農5in2θ・（dip・lars・1uti・n），
4弊゜tT（a）・in2θ，（・h・11・・luti・n），　（G1ユ8）
4架篶（α）sin・θ・（－P…luti・n），
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　 　　　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　，
　　　　　∂1鼻ソー2（，，・＞Av－・．　　　（Cユ．19）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　，（Cユユ7）and（C．1．18）are
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Then／1v　ca皿be　written　as
λvU・・（μ）F（÷μぎ1，－1；η2）＋・・（μ）η3F（32μ，2iμ，1；η・〉（C・1・25）
where　so　al］Ld　sl　are　constants　of　integral．　Substituting　equa七ion（C．1．20）into　equation
（C．1．18），we　obtain．μ＝0．　Then　equation（G1．25）is　reduced　to
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　Av－｛鵜［η一11n｝圭l
By　imposing　bounda、ry　conditions（C．1．16），（C．1ユ7）an
］｝・in・θ・
d（C．1．18），we　obtain
s・－2A・〉脅［　　　1　1十αa－－ln　　　2　1－a］，
s1＝2Ao＞脅，
（C．1．26）
（C．1．27）
（C．1．28）
and　thus　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　Av－2A・〉’：・r：’7iia2［1－1＋毒ln≒1｝さ1］・　（C…29）
f（）rdipolar　solution．
　　　Electromagnetic　fields　in　r＞R（のfbr　the　shell　and　flux　rope　solutions　can　be　obtained
by　repla・ing　A・with・2A。aka：アc・t　T（α）and　2五。atC・・t　T（の，・e・pectiv・ly．
　　　Fig。　C．1　shows　the　pro丘le　of　the　function　J（η）（left）and　the　contours　of　the　magnetic
Hux（right）fbr　the　dipolar　solution　withα＝0．7．　The　infinity　in七he　electromagnetic
field　at　r＝tis　originated　from　the朋sumption　of　the　self－－similarity．　Since　we　assumed
apoint　source　at　r＝0，　the　magnetic　field　strength　becomes　in丘nite　as　t→0．　In　turn，
the　electric　current　diverges　as　t→0．　This　infinite　current　generate＄an　electromagnetic
pulse　at　the　eleetromagnetic　wave　fro且t　at　r二乱ココb　avoid七he　in丘ni七e　magnetic　field，
we　should　replace　the　boundary　conditions　at　rニR（t）given　by（C．1ユ6），（C．1．17）and
（C．1．18）with　tho8e　at　t＝to，　and　its　radius　T＝ro　when七he　self－similar　stage　starts．　It
is　out　of　the　scope　of　this　thesis　to　study　the　non　self－　sinユilar　stage　befbre　t＝te．
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Figure　Cユ：Left：the　profile　of　the　function　J（η）for　the　dipolar　solutio且in　the　region
η〉αwithα＝0，7．　The　dashed　line　show呂the　boundary　at　r＝オ．　Right：contour　plots
of　the　magnetic且ux　inη一θ　plane　for　the　dipolar　solution　with　a＝0．7．
Appendix　D
Some　Algebra　Calculations　Used　in
the　Self圏similar　Solution
D．1　Deriva七ion　ofα＊
In　this　appendix，　we　derive　a＊given　in　equation（2．3，22）which　is　the　critical　value　for
PA＞0．　We　change　the　variablesαandηintoαand　sv　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　α一α2，　　　　　　　（D．1ユ）
and
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　c一η2，　　　　　　　（D．1．2）
whereαandξare　defined　in
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　O≦x≦α≦1．　　　　　　　　　　　　　　　　（D．1．3）
By　using　these　variables，　equation（23．21）can　be　rewritten　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　g（x）＝2x3－x2－3α記十2α．　　　　　　　　　　　　（D．1．4）
The　critical　valeα＊is　obtained　by　solving　g（x）＝Oin　region（D．1．3）．　The　solution　of
dg／dx＝ois　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　x・＝x土≡1縛亟，　　圃
where　the　subscript±coincides　with　the　sign　of　the　term　of　the　squaエe　root．　The　function
g（x）has　two　extrema，　x＿is　the　negative　value，　wh量le　x＋is　positive　value．　Since　g（0）罵
2α≧0，g（Lfv）has　a　negative　value　when　g（x＋）≦Oand　x＋≦αin　the　domain　O≦lv≦
α≦1（see　Fig．　D．1）．
　　From　the　condition　that　x＋＜α，　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　5
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　α＞G・　　　　　　（Dユ・6）
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Figure　Dユl　Profile　of　the　function　g（x）．　g（sc）ca皿be　negative　at　x＝x＋．　The　function．
g（ll）has　a　nega七ive　value　when　x＋〈αand　g（c＋）≦0．
and　from　the　equation　that　g（x＋）＝0，　we　obtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　69±11～／蕊
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　α±＝　144・　　　　　（D・1・7）
From　these　equations，　the　function　g＋is　a，1ways　positive　whenα〈α＋．　Thus七he　critical
valueα＊is　obtained　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　69＋11～／蕊
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　，　　　　　　　　　　　　　　（D．1，8）　　　　　　　 　　a＊ロ
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D・2　Proof　ofゴr。t＞O
According　to　equation（2．3．24），　we　define　the　following　function
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　綱一2α一5αx＋5x2－2x3，　　　　　（D．2，1）
where　the　defini七ion　ofαand　x　are　given　in　equations（D．1．1）and（D．1．2），　respectively．
This　fUnction　has　the　extremum　at
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　5士　　25－30α
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　x士＝　6　・　　　　　（D・2・2）
Whenα≧5／6，　the　function　f　does　not　have　a　extremum．　Since　the　fUnction　f　is　the
cubic　fUnction　and　the　sign　of　x3　is　minus，　f　decreases　monotonically．　The　both　end　of
the　function　f　are
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ノ（x＝0）＝2α≧0，　　　　　　　　　　　　　　　（D23）
and
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　f（xニα）＝2α（1一α2）≧0．　　　　　　　　　　　　（D2．4）
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Figure　D．2：Left：Profile　of　the　function　f　forα＞5／6．　Since　both　bound　is　positive　and
the　fUnction　f　decreases　monotonically，　f　is　positive．　Right：Pro且le　of　the　function∫for
α＜5／6．
Thus　the　function　f　is　always　positive　forα＞5／6（see　Fig．　D．2）．
　　whenα＜5／6，　x＋　is　larger　than　a　as
1十＝
5十　　25－30α
6
　　5
＞一〉α．－6
（D．2．5）
and　x＿is　smaller　than　a　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　α一　－1［一（5－6α）＋5（5－6α）］≧・．　（D2，6）
Since∫（0），ノ（α）＞Oand！is　the　cubic　fUnction，　f（のis　always　positive　when∫＠＿）＞0
（see，　Fig．　D　2）．
　　The　fu．nctioll　F（α）≡∫（c＋）and　its　derivatives　are　given　by
　　　　　　　　　　　　　　　　　F（α）一幽［・25－・17α一SV9（5－6α）司，　　（D．2．7）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　dF（α）一一里＋量6－5α
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（D．2．8）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　dα　　　　　6　　6　　1－6α／5，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　d誰αLl、曇6α／5・　　（D・29）
The　function、F（α）has　a　local　maximum　a七α＝76／125＜5／6　and　its　derivative　decreases
rnono七〇nically・Since　F（α＝0）ニOand　F（α＝5／6）　＝55／108，　the　function　F（α）is
posi七ive　in　the　r乱nge　O≦α≦5／6．　Thus　the　function∫（x）is　positive　when　O≦x≦α≦1．
Appendix　E
The　Virial　Theorem　of　the
Self－similar　Relativistic　MHD
The　vi・ial　th…em　in　n。n－relativi・ti・MHD・was・d・・iv・d　by　Chand・a・・khar＆Fe・mi（1953）．
Low（1982）applied　it　to　the　expanding　magnetic　Ioops　by　evaluating　the　surface　term．
Landau＆Lifshitz（1975）derived　the　theorem　for　a　relativistic　case　in　elegant　way　by
integrating　the　energy　momentum　tensoL　In　this　appendix，　we　derive　the　v1ria玉theorern
for　a　relativistic　self－similar　MHD．
　　We　start　from　the　equations　of　motion　in　self－similar　stage　given　by（2．1．36）．　Taking
the　inner　product　with　r　and　in．tegrating　it　within　a　volume　y，　we　obta加
珂r⊇1Pツ2む2雰’er）－r・▽酬ρ・E＋ゴxB）－G誓ρ（r・十・・（£・・ユ）
The丘rst　term　is　the　thermal　iner七ial　term　Uin　and　the　fbrth　term　is　the　gravitational
potential　energy　W．　Integrating　the　second　term　by　pa、rts，　we　olbtain
　　　　　　　　　　　　　　　　　／dVr・▽P－－3（r－・）Ut・＋／pr・dA　　（E・2）
where／Us　a　clo5ed　surface　of　the　volumeレ「．　The　third　term　can　be　rewritten　by　using
the　Maxwell　equations　as　50110ws，
　　　　　　fv　dV　［T・（ρ・E÷ゴxB）］一一／dV8，（r・s）－／dVr・（▽・σ），（E…3）
where　8　andσare　the　Poynting　flux　and　the　Maxwelrs　s毛ress　tensor，　respectively．　Note
that　the　time　derivative　callnot　be　exchanged　with　the　integra七ion　with　volume　in　the　・
丘rst　term　since　the　volume　V　changes　with　time．
　　The　second　term　on　the　right　hand　side　of　equation（E。O．3）has　a　form
－／酬▽・σ）一，　UE＋σM÷爵／｛2［圃（叫＋圃（B・dA）1－（胸・）剛｝，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（E．O．4）
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where乙TE　andひM　are　the　electric　and　magnetic　energies　given　by　equ．ations（2，3．5）and
（2．3．6），respectively．　By　using　these　results，　we　obtain　the　virial　theorem　for七he　re玉ativistic
self－similar　MHD；
3（Ili－1）Uth－1－Uin十UM－←UE｝十「レレT＝？｛十8， （EO．5）
where
n－^ 醐一爵／｛2［圃（E　’　Cl・‘L）＋圃（叫ト（E2＋B・）（醐｝，
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（E．0．6）
and
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　8－1d噺・E姦B）・　　（E・・7）
HeXe，　K　is　the　kinetic　energy　given　by　equation（2．32）．
　　　Readers　may　wonder　why　the　thermal　iner七ial　term　appears．　Actually，　the　kinetic，
therma1，　and　thermal　inertial　energies　should　not　be　considered　separately　because　they
depend　on　the　frame　of　reference．　Eveエ1　so，　we　used　this　definition　in　chap七er　2．2　to　make
clear　the　difference　between　the　non－rela七ivistic　and　relativistic　expansions．　We　can　easily
figure　out　that　the　to七al　plasma　energy　ean　be　described　as　the　sum　of　these　ellergies，　as
　　　　　　　　　　　　　　　　　K＋Ut・＋Ui・－／dV［（ρ＋r「iP）7・－P］・　（E…8）
Appendix　F
Magnetic　Reconnection　in　a　Forming
Current　Sheet
In　Chapter　4，　we　showed　the　resu1七s　of　2－dimensional　PIC　simulations　of　the　relativ童stic
magne七ic　reconnection　assuming　a　preexisting　current　sheet　at　the　initial　state．　The
magnetic　reconnection　is　driven　by　the　external　electric　fields．　In　this　chapter，　we　study
how　the　magne七ic　reconnection　takes　place　in　a　forming　current　sheet，　For　this　purpose，
we　p　erformed　2－dimensional　PIC　simulations　without　postulating　the　initiaユcurreht　sheet，
F．1 Initial　Model
Simulation　region　is　a　2－dimensional　box　i且the　X－－yplane．　We　assumed　a　colIisionless
pair　plaSlna．
　　We　adopted　the　modeI　studied　by　Mildc　et　aL（1988）as　the　ini七ial　condition．　The
initial　Inagnetic且elds　are　given　by
Bx　＝　　一」Bo　cos（y－Ly／2）exp（－kyX），
By　＝　　Bo　sin（y－Ly／2）exp（一鳶yX），
Bx　＝　o， （F，1ユ）
mThere　Ly　is　the　box　size　in　Y　direction　and勺＝2π／」％Aschem．a七ic　pic七ure　of　the　initial
colldition　is　shown　in　Fig．　F．1．
　　　Si皿ce　the　magnetic　field　given　by　equation（F．1ユ）is　the　potentia1且eld，　plasma　dis－
tributes　homogeneously　in　coordinate　space　and　isotropic　in　momentum　space．　The　initial
plasma　temperature　is　T＝0．01mc2．　The　ratio　of　the　gyro　f士equen、cy　to　the　plasma£re－
quency　is　ul）itY．　The　grid　size△and　the　time　step　is　normalized　by　the　gyro　radius　rg
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Figu・e　F・1・Schematic　pictu・e・f　the　initial　c・nditi・n飴r　the　ex脚出ng　ma即etic　1。。P，．
Simulations　are　performed　in　the　X－yplane．　The　initial　magnetic丘elds　are　in　the
X－yplane，　while　the　shear　flow　at　X＝Ois　in　Z　direction．
plasma　tempe・atu・e　is　T－0・01m♂・The・ati・・f　the・gy・・丘equency　t・the　plasma・fr←
quency・is　unity・　The　9rid　size△and　th・time・tep　is　n・・malized　by　the　gy…adius・rg
and・the・gy・・丘equ・ncyΩ，，　respectively・　We・et△－02r，．　Th・numbe・・f　mesh　p・ints　is
（Nx，　Ny）一（4096，256）and・the・c・rresp・nding　simulati・n　b・x　size　is－25．6≦X／r、≦25．6
and　O≦ηr，≦819・2・The　number　density　at　the　initial・tate　is　50　pairs　pe，　cell．
　　　We　imposed　a　shear　flow　at　the　footpoints　of　the　magnetic　loops（X＝0）．　The　pro丘1e
of　the　shear　velocity　is　given　by
Vz＝Vo　sin（2kyy）． （F．1．2）
The　maXimum　shear　velocity　is　O．3c．　The　electric　fields　at　the　footpoints　of　the　magnetic
loops　are　calculated　by　E＝－V×B／c。　The　induced　electric　field　is　calculated　at　each
time　step．　The　boundary　condition　is　periodic　in　Y　direction　and　absorbing　boundary　in
X＝Xmax＝819．2γg。　We　use　more　grids　in　X　direction　to　avoid　the　wave　refiection　at
X＝Xmax．
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F．2 Results
Fig．　F2　shows　the　evolution　of　the　magne七ic　loops．　Color　contours　show　the　plas皿a
density，　while　the　cllrves　show　the　magnetic　field　lines　at　t　・＝　O，368，700SltEI　from七〇p　to
bottom，　respectively．　After　the　shear　injection，　current　circuits　along　the　magnetic　field
lines　are　created　by　the　induced　electric　field．　The　electric　currents　along　the　magnetic
field　lines　create　the　Z　component　of（toroidal）magnetic且elds　obeying　the　Faraday言s　law．
The　direction　of　the　toroidal　magnetic丘elds　coincides　with　that　of　the　shear　fiow．　These
mechanism　can　be　explained　as　that　the　magnetic丘eld　lines　are　frozen　in　to七he　plasma．
The　toroidal　magnetic且elds　exer七the　Lorentz　fbrce　on　the　current　along　the　magnetic
field　lines！rhis　force　leads　to　the　expansion　of　the　magnetic　loops（the　expansion　by七he
magnetic　pressure）．　The　expansion　speed～02c　is　comparable　to　the　shear　velocity　at
the　footpoints．
　　　Fig．　F．3　shows　the　snapshot　at　tニ368Ω『1．　Color　coエ1tours　show　the　toroidaユ（Z
component　of　the）magnetic　fields（top　panel）and　the　charge　currentゴx（bottom）．　Curves
show　the　magnetic丘eld　lines．　Fig．　F．4　shows　the　profile　of　the　magnetic　pre8sure　at
X＝20rg．　Inside　the　magnetic　loops，　the　magnetic　pressure　by　the　toroidal　component
is　dominallt　to　that　of　the　poloida1（X　and　y）component．　The　magnetic　pressure　by　the
toroidal　magnetic丘eld　is　sandwiched　by　that　by　poloidal　magne七ic量elds，　This　structure
satis丘es　the　pressure　balance　in　y　directi。n．
　　　Note　that七he　charge　curren七ゴx　is　created　ahead　of　the　loop　top（see　the　bottom　panel
of　Fig．　F．3）．　Subsequently，　magnetic丘elds　Bz　wea［ker　than　that　inside　the　magnetic　loops
also　appear．　This　magnetic丘eld　is　generated　by　the　Weibel　instability（Weibel　1959），
Behind　the　loop　top，　since　the　magnetic員eld　lines　are　swept　up　due　to　the　expansion，　the
magnetic丘eld　strength　becomes　stroIlg．　The　ambient　plasma，（distributed　fbrward七he
magnetic　Ioops）is　reflected　at　the　loop　top　by　the　induced　electric　fields，　E＝－v　x　B／c．
An　aniso七ropy　of　the　distribution　function　in　the　momelltum　space　then　arises　between
the　ambien七and　reflected　plasmas．　The　interaction　lbetween　these　plasmas　can　generate
the　magnetic丘elds　in　parallel　to　illcreasing　the　entropy，
　　　Due　to　the　expansion　of　the　magnetic　loops，　the　magne七ic　field　lines　become　anti－
parallel．　A　resulting　current　sheet　is　created　in．side　the　magnetic　loops．　Fig．　F．5　shows
the　evolution　of　the　electric　current（ゴz）at　X＝＝20rg．　Horizontal　axis　shows　Y／rg．　The
black　curve　is　at　t＝520Ω『1，　while　the　red　one　is　at　t＝700Ω『1．　The　current　shee七
is　elongated　in　X　directiQn　due　to　the　expa，nsion　as　well　as　thinning　in　y　direction　and
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Figu・e　F・2・C・1・・c・nt・urs　sh・w　the　pla・ma　density　and　the　cu…es　sh・w　the　magneti，
丘・1d　lines　atオー0，3681　700Ω，一’　f・・m　t・p　t・b・tt・n・，・e・pectively．　The　plasma　density　i、
normalized　by　that　of　the　initial　value．
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Figu・e　F・3・Snap・h・t・at　t－368Ωr1・C・1・r　c・nt・urs　sh・w　th・t…idal　magn，ti，丘，ldS
while　the　curves　show　the　magnetic　field　lines　in
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Figure　F．4：　Magnetic　pressure　by　the
poloida1　（blue　curve）　and　toroidal　（red
curve）components　at　Xニ20rg．　Horizontal
axis　shows　y／rg・The　total　magnetic　pres－
sure　is　plotted　in　black　curve．
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Figure F．5：Time　evolution　of　the　curreIユt
dens ty　at　X＝20rg．　Horizontal　axis　shows
Y／r・・Bla・k・u・v・i・at　t－520Ω51，　whi1・
theredoneisat　t＝700Ω一1　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　9
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Figu・e　R6・Snap・h・t　at　t－700Ω51　when　the　lnagn・ti・・ec・nnecti・n　takes　place．　C。1。r
・・nt・urs　sh・w　the　plaslna　d・n・ity（t・p　Pan・1）and　E。／B（b・tt・m　pan・1）．　White　cu，ve，
・h・wthe　magneti・丘・ld　lin・・in　b・th　pan・1・．　Black・u・ve・in　the　b・tt・m　panel，h。ws　the
COntour　of　Ez／B．
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Figure　F．7：Spacial　distribution　of　the　accelerated　particles　wit1ユthe　energy≧5η？c2．　The
red　marks　show　the　particles　which　Z　compollellt　of　the　lllo111elltlllll　is　larger　than　other
compollellts，　wllile　blue　and　orange　iii　cirks　do　those　wllose　lllollコellt，ulll　compollellt　para11el
to　the　X－yplane　is　doniinantラrespectively
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Figure　R8：Energy　spectrum　at　t＝700Ωg．　Black　curve　shows　the　spectrum　of　all
pa・ti・les，　while　red　and　blue　cu・ves　d・that　a・・und　th・accel・・ati・n・egi・n（40≦X／r，≦
65ド2≦Y／r・≦2）and　the・utfl・w・egi・n（65＜X／rg≦90，－2≦Y／r，≦2），
respectively．
increasing　in　the　current　density．　VNihen　the　thickness　of　the　current　sheet　is　of　order　t・he
gyro　radius，　the　magnetic　reconnection　takes　place．
　　　V～7hen　the　magnetic　reconnection　takes　place，　a　strong　electric　field　is　induced　by
lib・・ating　th・magn・tic　en・・gy・Fig・F・6　sh・w・the　snap・h・t　at　t－700Ωil　wh・n　th・
magnetic　reconnection　takes　place．　Color　contours　show　the　plasma　density（top　panel）
and　E／B（bottom　panel）．　The　white　curves　show　the　magnetic丘eld　lines，while　the
black　curves　in　the　bottom　panel　show　the　contours　of　Ez／B．　Around（X，　y）＝（55，0）
（acceleration　region），　strong　electric丘elds（IEz／B＞1D　are　induced　by　the　magnetic
recollnection．　This　indicates　that　the　electric　field　does　not　vanish　in　any　refbrence　frame
and　thus　the　MHD　condition　is　violated．　In　such　region，　particles　are　strongly　accelerated
by　the　electric　field　in　Z　direction．　The　accelerated　particles　escape　from　the　acceleration
region　by　denecting　their　orbits　by　the　local　magnetic　field．　These　particles　fbrm　plasmoids
which　are　ej　ected　into±X　direction（see　the　top　panel　in　Fig．　F．6）．　The　outflow　velocit｝・
～0．8c　is　close　to　the　local　Alfv6n　velocity．　The　maximum　inflow　velocity　is～0．2c．　The
plasmoid　moving　in　X　direction　induces　the　electric　field　by　E＝－v×B／c．　The　induced
electric　field　distributes　more　difFusively　than　that　induced　by　tlle　magnetic　reconnection．
Its　field　strengtll　is　smaller　than　that　of　the　magnetic　fields（lE。／B＜1）．
　　　Fig．　F．7　shows　the　spacial　distribution　of　the　accelerated　particles．　Red　marks　show
the　particles　whose　Z　component　of　the　momelltuln　is　larger　than　other　components，
while　blue　and　orange　marks　do　those　whose　X　andγcompollellt　of　the　mo111elltuln　are
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d・minanいespec七iv・ly・These　pa・ti・1・・have　energy　la・g・・than　5mc2、　The　high・ne・gy
particles　are　mainly　distributed　around　the　X　point．
　　　Fig・E8　sh・w・the　en・・gy・pect・um　at　t＝700Ωi1・Th・bla・k・u・ve・h・ws　th・
spectrum　of　all　particles，　while　the　red　and　blue　ones　do　that　around　the　accelera尤ion
・egi・n（40≦x／r・≦65・－2≦y／r、≦2）and　th・・ut且。w　regi。n（65〈x／r、≦90，
－2≦Y7rg≦2）・respectiv・ly・　N・te　that・㏄h・pect・um　i・alm・・t　the　same　in　high・n・・gy
part（ty＞5），　This　indicates　that　the　particles　are　mainly　aecelerated　by　the　reconnection
electric且elds、
F．3 Summary＆Discussions
We　perfbrmed　2－dimeHsional　P工C　simulations　for　the　pair　plasma　to　study　the　curren七
sheet　formation　in　magnetic　loops　by　shear　flows　and　resulting　magnetic　reconnection．
Magnetic　field　lines　are　twisted　in　the　direction　parallel　to　the　shear且ow．　Inside　the
magnetic　loops，　the　toroidal　component　of　the　magIletic　field　parallel　to　the　shear且ow
dominates　that　of七he　poloidal　eomp　onent．　Due　to　the　enhanced　magnetic　pressure，　mag－
netic　loops　expand　in　the　direction　perpendicular　to　the　velocity　gradient．　The　expansion
speed　is　almost　the　same　as七he　shear　velocity．　The　magnetic　fieId　lines　become　anti－
parallel　inside　the　magnetic　loops　due　to　the　expansion　and　form　a　¢urrent　sheet　between
the　anti－parallel皿agnetic且elds・The　current　sheet　is　elongated　in　the　direction　perpen－
dicular　to　the　velocity　gradient，　The　current　sheet　becomes　thinner　as　well　as　increasing
the　curren七density．　When　the　thickness　of　the　current　sheet　is　of　order　the　g｝・ro　radius，
the　magnetic　reconnection　takes　place．
　　　The　electric丘eld　induced　by　the　magnetic　reconnection　can　strongly　accelerate　parti－
cles．　The　accelerated　particles　escape　from　the　acceleration．　region　since　their　orbits　are
deflected　by　the　magnetic　fields．　The　escape（accelerated）particles　fbrln　the　plasmoids
ejecting　in士X　directions．　The　plasmoids　also　induce　the　electric　field　E・＝v　×IBIc　which
distributes　more　diffusively　than　tha七induced　by　the　magnetic　reconnection，　Particles
are　mainly　accelerated　by　the　electric　field　induced　by　the　magnetic　reconnection．
　　　We　showed　that　rnagnetic旦elds　are　generated　ahead　of　the　magnetic　loops　through
the　Wbibel　instability　when　the　magnetic　loops　expand．且ededa工et　al．（2004）performed
3－di皿ensional　PIC　simulation　of　unmagnetized　shecks　for　electron－ion　plasma　and　showed
that　tlle　elec七rons　are　accelerated　when　the　X4Jeibel　instability　is　developed．　When　the
instability　grows，　the　ion　and　electron　chalmels　are　crea七ed，　which　are　responsibIe　fbr
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　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　SHEE　T
generation　of　the　magnetic　fields．　Since　the　ions　have　a　larger　inertia，　the　ion　channel
is　more　stable七han　that　of　electrons．　When　the　electron且ows　into　the　ion　channel
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　｝
electron　is　accelerated　by七he　electric　fields．　This　acceleration　cannot　be　expected　in　our
simulation　sinee　we　trea七the　pair　plasma．　The　current　channels　merge　each　other　faster
in　electron－positron　plasma　than　in　electron－ion　plasma．　When　we　include　the　ions，　they
can　be　accelerated　ahead　of　the　m．agnetic　loops．
　　　Another　acceleration　mechanism　through　the　Weibel　instabili七y　has　been　proposed　by
Zenitani＆Hesse（2008b）．　They　showed　that　the　instability　is　developed　in　the　recon－
nection　jets．　When　the　magnetic　reconnection　takes　place，　the　plasma　is　ejected　fr。m　the
acceleration　region．　The　interaction　between　the（）jected　particles　and　the　ambient　plasma
triggers　the　growth　of　the　Weibel　instability．　The　orbits　of　the　accelera七ed　particles　are
defiected　by　the　Weibel　magnetic　fields．　The　particles　interact　with　the　piled－up　mag－
netic　field（reconnected　magne七ic　field）and　are　fUrther　accelerated　by七he　electric　field
E；－v×　B／c．This皿echanism　seems　to　be　working　ahead　of　the　magnetic　loops．　The
particles　deflected　their　orbits　by七he　generated　magne七ic　fields　continuously　interact　with
the　magnetic　loops、　Since　the　magnetic　field　is　strong　at　the　Ioop　top，　the　particles　can
be　accelerated　by　the　induced　electric　fields．
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